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Résumé/Abstract
Titre : Les cornets polaires : étude d’une région clef de l’interface vent
solaire-magnétosphère à l’aide des données Cluster.
Résumé : Toutes les lignes du champ magnétique terrestre qui forment la
couche extérieure de la magnétosphère ont leur origine dans la région des cornets po-
laires. L’accès direct à l’ionosphère qu’elles permettent au plasma non-collisionnel
du vent solaire fait des cornets une région-clef pour l’étude des transferts de masse
et d’impulsion entre le vent solaire et la magnétosphère. Il a été choisi d’étudier la
nature des ondes UBF et de leur interaction avec le plasma dans la partie la plus
distante des cornets polaires, région qui est un des objectifs scientiﬁques de la mis-
sion Cluster. Un évènement détaillé, la traversée du 23 mars 2002, montre que les
injections de plasma du vent solaire s’accompagnent d’une forte activité électroma-
gnétique UBF. L’analyse des ondes, met en valeur la nature alfvénique dominante
de ces ﬂuctuations, ainsi que le mélange des modes dans une même bouﬀée d’ondes,
résultat qui ne peut être obtenu que par une analyse pluri-satellitaire, ici par un
ﬁltrage en k. Les ondes d’Alfvén sont identiﬁées dans le domaine cinétique. Les in-
teractions possibles avec le plasma sont recherchées. Ces résultats sont pour partie
généralisés, à partir d’autres études de cas et de résultats statistiques, montrant
l’importance des ondes UBF dans la pénétration du plasma du vent solaire dans la
magnétosphère terrestre.
Mots-clés : magnétosphère, Cluster, ondes électromagnétiques
UBF, cornet polaire, plasma, physique spatiale
Title : The polar cusps : study of a key region of the interface solar wind/
magnetosphere performed with Cluster data.
Abstract : All the magnetic ﬁeld lines that constitute the external layer of
the magnetosphere originate from the polar cusps. The direct access to ionosphere
oﬀered by this region to the collisionless solar wind plasma makes it a key region
to study the transfers of mass and impulsion between the solar wind and the
magnetosphere. It has been chosen to study the nature of the UBF waves and
their interactions with the plasma in the most distant part of the polar cusp which
is scientiﬁc objective of the Cluster mission. The detailed study of an event, the
crossing of the 23rd of March, 2002, shows that the injections of solar wind plasma
are detected in simultaneity with strong electromagnetic UBF activity. The wave
analyses highlight the alfvénic nature of the ﬂuctuations and the mixing of various
modes inside a single wave burst. That result is achievable only with a multi-
satellite analysis, in this case the k ﬁltering technique. Possible interaction between
the waves and the plasma are investigated. These results are generalized, showing
the importance of the UBF waves in the solar wind plasma penetration into the
magnetosphere.
Keywords : magnetosphere, Cluster, ULF electromagnetic waves,
polar cusp, plasma, space physics
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La Terre est entourée d’un plasma dont la dynamique est contrôlée par le
champ magnétique d’origine terrestre, appelé magnétosphère, et qui forme
une cavité dans le ﬂot de plasma issu continuellement du Soleil — le vent
solaire— dont les propriétés sont régies par le champ magnétique du Soleil.
La physique de l’interface entre ces deux plasmas astrophysiques que sont
la magnétosphère terrestre et le vent solaire, est encore mal connue. Mais ce
sont les seuls où il soit possible de faire des mesures détaillées in situ, et les
résultats de telles études ont une portée plus large, en astrophysique.
Cluster est le premier projet spatial dédié à l’étude de la nature tridi-
mensionnelle des processus physiques à petite échelle qui prévalent dans les
régions frontières entre deux plasmas spatiaux, la magnétosphère terrestre et
le vent solaire. Les mesures simultanées en quatre points par l’ensemble des
quatre satellites identiques Cluster permettent d’utiliser des méthodes tout
à fait nouvelles. Ces mesures sont nécessaires pour séparer les eﬀets spatiaux
des eﬀets temporels, en particulier dans les régions frontières telles que le
choc, la magnétopause ou encore le cornet polaire où ont lieu des transferts
de masse, d’énergie et d’impulsion entre les diﬀérents plasmas à de courtes
échelles spatiales et temporelles. Ces données permettent de calculer diverses
quantités telles que les densités de courant, les vecteurs d’ondes, aﬁn de ca-
ractériser les processus à petite échelle et mener à la compréhension de la
dynamique à grande échelle de ces plasmas non-collisionnels.
Le sujet de cette thèse est centré autour d’une de ces régions d’interface,
les cornets polaires, régions privilégiées pour la pénétration du plasma d’ori-
gine solaire dans la magnétosphère. On s’intéresse particulièrement aux zones
les plus éloignées de la Terre qui sont pour la première fois l’objectif d’une
mission satellitaire.
On savait avant Cluster que cette région est le siège d’intenses ﬂuctuations
magnétiques et électriques dont le spectre en fréquence présente un caractère
turbulent. Le but est d’essayer de comprendre comment le plasma pénètre
dans ces régions, comment il interagit avec les ondes, et quel est le rôle de
celles-ci dans la dynamique du plasma observé dans les cornets. On a choisi
ici d’étudier la partie ultra basse fréquence des ondes qui contient dans la
région du cornet la fréquence de giration des protons autour des lignes du
champ magnétique. La nature turbulente des spectres rend diﬃcile l’identi-
ﬁcation des modes présents dans cette gamme de fréquence. L’existence de
quatre points de mesure apporte de nouvelles possibilités de traitement des
données pour identiﬁer les ondes. Ceci devrait permettre d’améliorer notre
compréhension des mécanismes d’interaction entre deux plasmas spatiaux.
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Pour ce faire, la mission Cluster oﬀre en plus de ces quatre satellites, une
orbite adéquate et traverse de manière répétée cette région.
L’objectif de la thèse est d’augmenter la connaissance et le rôle des ondes
électromagnétiques, dans la gamme des ultra basses fréquences, dans le cornet
distant. Cela passe bien sûr par l’identiﬁcation des ondes mais aussi par
l’étude conjointe des propriétés du plasma en vue de relever des liens entre
les ondes et les particules. Pour ce faire, la mission Cluster oﬀre deux atouts
qui sont des traversées répétées de cette région et quatre points de mesure
simultanée.
La première partie déﬁnit les cornets polaires, une région-clef des interac-
tions entre le vent solaire et la magnétosphère, à partir de leur environnement.
On y décrit quelques unes de leurs caractéristiques notamment dans la par-
tie la plus distante de la Terre ainsi que les phénomènes électromagnétiques
présents dans la gamme des ultra basses fréquences.
L’instrumentation identique embarquée sur chacun des quatre satellites
Cluster est l’objet de la partie suivante. Elle couvre aussi bien la mesure des
champs électrique et magnétique et de leurs ﬂuctuations que les propriétés
du plasma. L’accent sera mis sur la mesure des ﬂuctuations magnétiques
et du traitement nécessaire à leurs exploitations, puisque ces données sont
le principal outil d’investigation des ondes. Enﬁn, le moyen d’utiliser des
données de ACE pour déduire les propriétés du vent solaire au voisinage de
la Terre est rappelé.
La troisième partie est un cas d’étude détaillé. Le 23 mars 2002, les quatre
satellites Cluster ont traversé le cornet polaire distant en conﬁguration tétra-
édrique rapprochée (100 km). Les propriétés du ﬂot sont expliquées à partir
des conditions du champ interplanétaire et de la position des satellites dans
les cornets. Les ondes électromagnétiques observées passent par des phases
intenses mais sporadiques. Une corrélation entre leur occurrence et les pro-
priétés du ﬂot est recherchée. La nature de ces ondes est explorée plus avant
à l’aide d’une technique multi satellitaire, le ﬁltrage en k, qui permet sous
certaines conditions, de reconstruire la relation de dispersion des diﬀérents
modes observés. La ﬁn de cette partie traite de la recherche de l’origine de ces
ondes — génération locale ou distante — et de l’inﬂuence qu’elles peuvent
avoir sur les propriétés du plasma, notamment celles des ions.
Les résultats obtenus sont précisés avec quelques autres études de traver-
sée des cornets distants traitées plus succinctement dans la quatrième partie.
Cela permet également de mettre en évidence d’autres propriétés des ondes
qui n’ont pas été rencontrées dans le cas du 23 mars et de présenter une
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étude sur les pentes spectrales. Celle-ci a été menée en collaboration avec
l’équipe du magnétomètre, sur une décade en fréquence en deçà et au-delà
de la fréquence cyclotron des protons. Les propriétés globales des ondes des
cornets sont recherchées avec des statistiques construites à partir des données
des trois premières années de fonctionnement de Cluster.
La conclusion récapitule les diﬀérents résultats avant de détailler les pers-








Environnement : vent solaire et magnétogaine Le champ magnétique
solaire est gelé dans le plasma émis radialement au niveau de la couronne so-
laire. Cet écoulement a été nommé vent solaire1 par Parker (1958) qui avait
prédit sa permanence. Son étendue, l’héliosphère, couvre l’ensemble du sys-
tème solaire. Le vent solaire est composé de 95% d’hydrogène, de 5% d’hélium
et de quelques autres éléments en proportion négligeable. Il peut donc être
fait mention des ions du vent solaire, de manière simpliﬁcatrice, en terme de
protons. Le champ magnétique de la Terre crée une cavité magnétique dans
l’héliosphère : la magnétosphère terrestre, appelée seulement magnétosphère
dans la suite de cette étude2. Elle représente un obstacle à l’écoulement du
vent solaire par rapport auquel la vitesse de ce dernier est supersonique. Il
existe donc un choc en amont de la magnétosphère. La région située entre le
choc et la magnétosphère est appelée la magnétogaine. Au passage du choc,
le plasma se densiﬁe, se réchauﬀe, ralentit alors que l’intensité du champ
magnétique augmente (voir tableau 1.1). Ces régions sont indiquées sur la
ﬁgure 1.1 qui représente la magnétosphère. La position de la frontière entre
la magnétosphère et la magnétogaine, la magnétopause, est ﬁxée par l’équi-
libre des pressions, dominées par les pression cinétique côté vent solaire et
magnétique côté magnétosphère.
1Pour être plus exact, le terme original était en anglais, soit solar wind.
2Cette cavité n’est pas unique : les autres corps magnétisés du système solaire ont aussi
une magnétosphère. Les mieux connues sont celles de Jupiter et de Saturne.
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Chapitre 1 : Les cornets polaires
Vent solaire Magnétogaine
Densité 7 cm−3 30 cm−3
Vitesse du ﬂot 450 km/s 200 km/s
Température 1.3 105 K 106 K
Champ magnétique 7 nT 30 nT
Tab. 1.1 – Paramètres moyens du plasma et du champ magnétique du vent solaire
(au niveau de l’orbite terrestre) et de la magnétogaine (au niveau des cornets
polaires). Ces valeurs sont données à titre indicatif : les variations de l’activité du
soleil induisent une variabilité temporelle importante des propriétés du vent solaire,
et donc de la magnétogaine. Des disparités spatiales existent dans cette dernière,
notamment entre la région subsolaire qui correspond au point d’arrêt du ﬂot et
celle où le ﬂot rejoint le vent solaire non choqué.
Géométrie de la magnétosphère Le champ magnétique terrestre est en
première approximation dipolaire. Dans ce cadre, l’axe du dipôle magnétique
est un axe de symétrie du champ. L’écoulement du vent solaire va donner
une forme dissymétrique à la magnétosphère. Cette dernière est comprimée
du côté solaire alors qu’elle est très étendue dans la direction anti-solaire (la
queue). Pour ﬁxer un ordre d’idée, le point subsolaire de la magnétosphère
est situé en moyenne à moins de dix rayons terrestres3, tandis que la queue
s’étend sur quelques centaines de rayons terrestres. Une seconde dissymé-
trie, moins marquée, est due à l’inclinaison de l’axe magnétique terrestre par
rapport à la direction de l’écoulement (axe Terre-Soleil). Cette inﬂuence est
maximale au moment des solstices pour s’annuler à l’équinoxe. Finalement,
c’est donc le plan formé par l’axe magnétique et la direction de l’écoulement
qui oﬀre la meilleure symétrie.
Repérage Ces deux axes sont donc importants pour les études magnéto-
sphériques. Puisque les droites qui les portent ne sont en général pas ortho-
gonales bien que sécantes, les repères les plus utilisés sont géocentrés et sont
construits soit à partir de l’axe Terre-Soleil (repère GSM4 et GSE5), soit à
partir de l’axe du dipôle (repère SM6), et le plan déterminé par les deux sert
à déﬁnir une deuxième composante du repère. Les axes des repères géocentrés
sont déﬁnis avec une même « philosophie » que l’on peut résumer ainsi :
3Un rayon terrestre, RT ≈ 6400 km
4De l’anglais Geocentric Solar Magnetospheric system.
5De l’anglais Geocentric Solar Ecliptic system.
6De l’anglais Solar Magnetic system.
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1.1 Topologie
– x : proche de l’axe Terre-Soleil, orienté positivement vers le soleil.
– y : complète le trièdre et peut donc être proche de l’axe matin-soir,
orienté positivement vers le soir.
– z : proche de l’axe du dipôle, orienté positivement vers le nord magné-
tique.
Le repère MFA7, très utile pour l’étude des données satellitaires, fait coïn-
cider le champ magnétique local avec l’axe z du repère. Selon la direction
du champ, l’axe x se rapproche le plus possible de l’orientation indiquée ci-
dessus et y complète le trièdre. La description exacte des repères utilisés par
la suite est donnée en annexe A, page 133.
Structure On a vu que la magnétosphère est une cavité magnétique dans
le vent solaire. Sa frontière intérieure est l’ionosphère à environ 300 km d’al-
titude. Cette couche, issue de l’ionisation partielle de l’atmosphère par le
rayonnement UV solaire, n’est pas spéciﬁque des corps magnétisés — elle se
trouve sur Mars, Vénus, . . . La ﬁgure 1.1 présente la magnétosphère dans le
plan de coupe méridien midi-minuit. Dans la direction antisolaire, se trouvent
des régions nommées lobes, nord et sud, dont les lignes de champ forment,
loin de la Terre, la queue magnétosphérique. Ils ont tous deux une densité
très faible mais leurs champs magnétiques respectifs sont orientés dans deux
directions opposées. La région d’inversion du champ, plus dense, est appe-
lée par opposition feuillet de plasma ou encore couche de plasma. Les lignes
de champ de celui-ci se projettent sur l’ovale auroral, siège des phénomènes
d’aurores polaires. Plus près de la Terre, et cette fois pas uniquement du
côté antisolaire, les zones colorées correspondent aux ceintures de radiation
et à la plasmasphère. Côté soleil, on trouve des lignes de champ fermées sur
lesquelles un plasma assez chaud est piégé. Les deux régions qui séparent
les lignes de champ allant vers le Soleil de celles qui vont vers la queue sont
appelées les cornets polaires.
Echanges entre la magnétosphère et le vent solaire La recherche
d’explications aux phénomènes des aurores boréales ﬁt pour la première fois
envisager l’entrée de particules venant du Soleil dans la magnétosphère, par
Birkeland et Becquerel notamment. On sait depuis, que l’activité solaire est
la cause des sous-orages magnétiques qui se déclenchent dans la queue de
la magnétosphère et que ces derniers provoquent la précipitation d’électrons
énergétiques dans les régions aurorales. Toujours est-il que l’on détecte par
ailleurs du plasma typique du vent solaire dans des régions de la magnéto-
sphère comme la queue et les cornets polaires. Inversement, des échappements
7de l’anglais Magnetic Field Aligned, aligné avec le champ magnétique.
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Fig. 1.1 – Vue d’ensemble de la magnétosphère, présentée dans le plan de coupe
méridien midi-minuit, établie selon le modèle T87 (Tsyganenko, 1987) pour le 16
janvier 2001. L’orbite de Cluster correspondant à cette date est tracée en blanc.
signiﬁcatifs d’ions d’origine ionosphérique sont également observés depuis les
premiers travaux de Shelley et al. (1972). Cela pose la question du mode
— ou des modes — de pénétration du plasma. La théorie Magnéto-Hydro-
Dynamique (notée MHD par la suite) décrit la magnétopause comme une
discontinuité tangentielle. Cela lui confère une « étanchéité » aux échanges
de plasma. Il est donc nécessaire pour expliquer les observations d’envisager
des processus aux échelles auxquelles les hypothèses de la MHD sont violées.
On reviendra sur les enjeux liés à la nature des processus dans la section 1.1.3
(page 16). La pénétration du plasma d’origine solaire, se produit également
dans les cornets polaires qui comme le montre la ﬁgure 1.1 sont des régions
évidentes pour l’entrée de particules du vent solaire.
1.1.2 Les cornets polaires
Historique Les travaux de Chapman and Ferraro (1931, 1932) furent les
premiers à envisager — dans le cadre de la présence de plasma solaire au
voisinage de la Terre — l’existence de points magnétiques nuls (cf. ﬁgure 1.2).
Au vu de la forme de la région, ils donnèrent le nom de corne magnétique.
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Une fois que la permanence du vent solaire fût établie, il devint clair que
ces points devaient ouvrir un accès à la magnétosphère pour des particules
du vent solaire. Il fallut attendre 1971 pour obtenir les premières8 détections
dans la magnétosphère d’un plasma aux propriétés proches de celles du vent
solaire (Heikkila and Winningham, 1971; Frank and Ackerson, 1971; Russell
et al., 1971). Le terme de cornet9 polaire a été donné alors par Frank (1971)
pour désigner la région contenant du plasma de la magnétogaine depuis les
zones aurorales jusqu’à la magnétopause. Paschmann et al. (1976) ont relevé
que cette dénomination était source de confusion car le terme cornet avait été
introduit précédemment pour désigner simplement la partie dite extérieure
(notion présentée plus loin, 1.2.3, page 25). Les cornets polaires, un dans
chaque hémisphère, s’étendent en s’élargissant depuis l’ionosphère jusqu’à la
magnétogaine. On peut remarquer (cf. ﬁg. 1.1) que leurs pieds sont situés de
manière à peu près symétrique par rapport au plan équatorial magnétique
et non directement au dessus des pôles magnétiques comme leur nom et les
premiers travaux (cf. ﬁg 1.2) le laissent présager.
Localisation Les cornets forment une étendue dont la position, exprimée
en latitude invariante10 et en temps magnétique local (TML par la suite) est
variable. Depuis les travaux de Carbary and Meng (1986), on sait que cette
position est sensible en premier lieu à l’orientation de la composante z du
champ magnétique interplanétaire : les cornets ont un déplacement marqué
vers le plan équatorial lorsque Bz est sud alors que le mouvement inverse
est moins prononcé (Russell, 2000b). L’eﬀet de la composante y du champ
magnétique est moins marqué mais le déplacement s’eﬀectue suivant un prin-
cipe identique(Newell et al., 1989) : un champ interplanétaire dirigé vers le
matin entraîne un déplacement du cornet nord vers le matin, et inversement
pour un champ dirigé vers le soir. Le sens du déplacement longitudinal du
cornet sud est inversé. Les variations de l’inclinaison du dipôle magnétique
induisent un écart maximal de 4◦ aux solstices entre les latitudes auxquelles
sont observés les cornets nord et sud (Newell and Meng, 1989). Le mécanisme
expliquant ces variations est détaillé plus loin (en 1.1.3, page 18, Déplacement
8Mais nombreuses et sans équivoque car obtenues par 2 satellites différents.
9Le glissement du terme originel corne (horn en anglais) au terme cornet (cusp en
anglais) n’est pas aussi notable en français.
10La latitude invariante d’un point correspond à la latitude du pied de la ligne de champ
passant par ce point, c’est-à-dire au point d’intersection de la ligne de champ avec la surface
terrestre. La latitude invariante dépend donc du modèle magnétosphérique utilisé pour
calculer la ligne de champ passant par un point donné à un instant donné. Les modèles
couramment utilisés sont semi-empiriques (Tsyganenko, 1989, 1995, e.g.). La latitude est
donnée dans un repère utilisant l’axe du dipôle magnétique de la terre (par exemple SM ).
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Fig. 1.2 – Modèle de magnétosphère de Chapman and Ferraro (1931) qui repré-
sente l’interaction du vent solaire par un plan conducteur. Les points magnétiques
nuls sont labéllisés par Q.
des cornets).
Les traversées des cornets à plus haute-altitude par POLAR ont permis
de préciser la quantiﬁcation de ces inﬂuences. Zhou et al. (1999) ont conﬁrmé
l’inﬂuence de l’inclinaison du dipôle sur la position des cornets : plus l’axe
du dipôle est incliné vers le soleil, plus la latitude invariante des cornets est
élevée (une variation d’inclinaison du dipôle de 14◦ déplace de 1◦ la position
des cornets). La latitude invariante des cornets polaires calculée par Zhou
et al. (2000) varie de 70 à 86◦. Sa valeur moyenne est de 80.3◦ pour une
détection au midi magnétique local. Elle décroît et ne vaut plus que 78.7◦
pour les détections les plus excentrées (08h00 et 16h00TML). Zhou et al.
(2000) retrouve que ces déplacements sont corrélés à l’orientation du champ
interplanétaire (Bz inﬂuence la latitude et By la longitude). En outre, un
champ nord élargit le cornet, tout comme la pression du vent solaire.
Définition Donner une déﬁnition précise du cornet polaire n’est pas évident.
Ainsi, celle choisie par Heikkila (1985), faisant intervenir les réactions se pro-
duisant dans l’ionosphère, est exclusivement valable à basse-altitude. L’utili-
sation de la notion de séparatrice qui est théoriquement une ligne de champ
— 14 —
1.1 Topologie
qui mène à un point magnétique nul (exemple sur la ﬁgure 1.2) est alors
utile. Sa position peut se calculer à partir de modèles magnétosphériques.
Une telle ligne sépare des lignes voisines à basse-altitude mais divergentes
plus loin pour couvrir la magnétopause (certaines bouclent vers le soleil ou
sur les ﬂancs d’autres vont former la queue).
Les cornets sont alors vus comme placés sur les lignes de champ ma-
gnétique au voisinage de la séparatrice et le long desquelles du plasma aux
caractéristiques de la magnétogaine se dirige vers la Terre. Cette déﬁnition
assure d’une part que les particules se trouvent sur des lignes de champ qui
donnent un accès à l’ionosphère le plus direct possible (comme vu sur la ﬁ-
gure 1.1). D’autre part sans présumer de la permanence ni de l’origine du phé-
nomène, elle indique que c’est une région d’échange entre la magnétosphère et
la magnétogaine. L’observation univoque de plasma de la magnétogaine n’est
pas un problème car d’une part celui-ci a des caractéristiques énergétiques
spéciﬁques (cf. tableau 1.2) et d’autre part le milieu est non-collisionnel ce
qui lui assure de les conserver au cours de son trajet vers l’ionosphère.
Cette déﬁnition quelque peu ﬂoue —notamment car la position de la
séparatrice provient d’un modèle magnétosphérique et que la région est très
sensible aux changements dans le vent solaire— rejoint la position de Cargill
et al. (2005) qui dit : « An all-inclusive definition of the cusp is difficult and
indeed may not be entirely desirable [. . . ] »11. En pratique, l’identiﬁcation
du cornet passe par l’observation de plusieurs caractéristiques des cornets :
la position dans la magnétosphère et l’existence de plasma du vent solaire
donc, mais aussi la présence de fortes ﬂuctuations électromagnétiques larges
bandes (Scarf et al., 1972) et d’une dépression du champ magnétique continu
visible au delà de 5 RT (Russell, 2000a).
Région Energie (moyenne) des protons
Lobes ﬂux négligeable
Cornets et magnétogaine / 1 keV
Magnétosphère (côté jour) ≈ 10 keV
Tab. 1.2 – Niveau énergétique moyen des protons dans les cornets et ses régions
adjacentes.
11traduction possible :« Une définition globale du cornet est difficile, et n’est pas en fait
complètement souhaitable [. . . ] »
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Fig. 1.3 – Modèle de magnétosphère ouverte de Dungey (1961) (à gauche) et
fermée de Haerendel et al. (1978) (à droite). Dans un modèle ouvert, les lignes
de champ de la magnétosphère interagissent avec celle de la magnétogaine : sur
le schéma de gauche les lignes s’ouvrent dans la zone subsolaire, passent dans le
prolongement des cornets et se referment dans la queue.
1.1.3 Quelle magnétosphère ouverte ?
Problématique Il y a principalement deux types de processus qui peuvent
expliquer le passage de plasma à travers la magnétopause. Dans les modèles
de magnétosphères fermées, la magnétopause, tout le long de l’interface entre
la magnétosphère et la magnétogaine, se caractérise par une discontinuité tan-
gentielle. Cela interdit l’existence de lignes ouvertes d’une région vers l’autre.
Ce sont alors des processus de diﬀusion aux petites échelles qui assurent le
transfert de masse. Aussi, au niveau des cornets, il est considéré que les
points magnétiques nuls favorisent l’entrée de plasma. D’un autre côté, Dun-
gey (1961) a proposé l’idée d’une magnétosphère en interaction dynamique
avec le vent solaire (cf. ﬁgure 1.3, à gauche). Ce modèle fondé sur une ana-
logie avec l’hydromagnétisme n’est valable que hors champ gelé (donc hors
MHD) car il permet la reconﬁguration (ou reconnexion) des lignes de champ
magnétique. On parle dès lors de magnétosphère ouverte car des lignes de
champ magnétique peuvent être ouvertes dans la magnétogaine. Les cornets,
dans le cadre d’un modèle ouvert, sont situés sur les lignes ouvertes. Les
observations dans les cornets apportent donc de la matière au débat.
Reconnexion magnétique La reconnexion magnétique est une reconﬁ-
guration locale des lignes de champ. Le cas le plus probable correspond à
des lignes de champ qui sont initialement anti-parallèles. La ﬁgure 1.4 pré-
sente un schéma d’une telle conﬁguration et la manière dont s’agencent les
lignes. La discontinuité qui était alors tangentielle devient rotationnelle ce
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Fig. 1.4 – Reconﬁguration de lignes de champ anti-parallèles. On parle dans
ce cas de reconnexion en X.
qui permet un transfert de masse à travers la frontière. Ce type de disconti-
nuité autorise l’entrée de plasma du vent solaire dans la magnétosphère. A
son passage celui-ci peut être accéléré ou bien décéléré ; le ﬂot s’écoule à la
vitesse d’Alfvén locale dans la direction normale à la magnétopause (Hudson,
1970; Smith and Lockwood, 1996). Dans le cas de la magnétosphère terrestre,
cela implique qu’une ligne de champ magnétosphérique puisse se connecter
avec une ligne de la magnétogaine ce qui rend possible des transferts de
plasma entre ces deux régions. Les lignes ainsi reconnectées vont s’éloigner
sous l’eﬀet d’un champ électrique de convection. Celui-ci, créé par la forte
rotation du champ magnétique le long de la ligne, œuvre à un redressement
des nouvelles lignes. Le mouvement de convection permet la reconnexion de
nouvelles lignes. Ce phénomène n’a jamais été observé directement, mais il y
a des « preuves » indirectes. Ainsi l’observation des jets unidirectionnels de
plasma sur des lignes de la magnétosphère permet de considérer comme ac-
quise l’existence de lignes ouvertes dans la magnétogaine (Paschmann et al.,
1979).
Localisation des sites de reconnexion La présence de plasma du vent
solaire dans les cornets polaires peut s’expliquer en considérant qu’un proces-
sus de reconnexion opère sur la magnétopause entre des lignes de champ ma-
gnétique de la magnétogaine et de la magnétosphère. L’orientation des lignes
de champ magnétosphériques dans la région subsolaire est suivant l’axe Sud-
Nord. Ainsi, suivant le schéma de la reconnexion anti-parallèle (cf. ﬁgure 1.5
qui est décrite en détail dans le paragraphe suivant), c’est un champ interpla-
nétaire sud qui favorisera la reconnexion subsolaire12. Inversement, un champ
interplanétaire nord favorise un site de reconnexion au niveau des lobes (cf.
ﬁgure 1.6). On parle alors de reconnexion à haute-latitude. La composante y
de ce même champ va déplacer le site de reconnexion potentiel vers le matin
ou le soir suivant l’hémisphère considéré. La composante x, généralement la
plus faible car la moins ampliﬁée au passage du choc, peut déplacer le lieu de
12Les lignes du champ terrestre sont orientées sud-nord dans la région subsolaire.
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reconﬁguration du champ aﬁn de mieux remplir le critère d’anti-parallélisme.
Déplacement des cornets En se rappelant les inﬂuences du champ in-
terplanétaire sur la position des cornets, on constate que le cornet polaire
se déplace du côté des sites de reconnexion théoriques. On peut l’expliquer
de la manière suivante. Dans le cas d’un site de reconnexion subsolaire, les
lignes de champ ouvertes dans la magnétogaine vont être convectées, via un
champ électrique, par le vent solaire vers la queue (Dungey, 1961).
La ﬁgure 1.5 représente le mouvement de lignes reconnectées dans la
région subsolaire (en vert). Des lignes initialement fermées du côté jour vont
donc se retrouver à haute-latitude. Chaque tube ainsi déplacé contribue à
diminuer la latitude de la frontière entre les cornets et les lignes fermées côté
jour. Ce qui revient à incliner le cornet vers le site de reconnexion. On parle
dans ce cas de ﬁgure d’érosion de la magnétosphère.
Dans le cas d’une reconnexion côté lobe (cf. ﬁg. 1.6), une ligne est ouverte
directement depuis la queue alors que l’autre ligne ouverte s’enroule autour
de la magnétosphère côté jour. Song and Russell (1992) ont envisagé que dans
le même temps une reconﬁguration se produise sur la même ligne mais dans
l’autre hémisphère. Une étude récente de Bogdanova et al. (2005) conﬁrme
cette hypothèse. Dans ce cas on a alors une nouvelle ligne fermée subsolaire
qui provient de deux lignes originellement dirigées vers la queue. Ainsi cela
permet de déplacer le cornet vers les plus hautes latitudes.
Signatures d’injections : fonctions en D, dispersion en latitude Les
protons de la magnétogaine injectés dans le cornet sont accélérés au passage
d’un site de reconnexion. Dans un premier temps, en considérant des par-
ticules de la magnétogaine qui ont une vitesse équivalente en module, les
vitesses résultantes dans le cornet restent semblables en module mais sont
plus ou moins alignées avec le champ magnétique (Cowley, 1982). Ceux dont
la vitesse est strictement parallèle 13 (avec un angle d’attaque de 0◦ ou 180◦)
se rapprochent de la Terre beaucoup plus vite que les autres : à vitesse équiva-
lente, ces protons se déplacent uniquement vers la Terre, alors que les autres
suivent une hélice dont le rayon est d’autant plus grand que l’est leur vi-
tesse perpendiculaire. Le premier eﬀet attendu d’une injection est d’observer
un élargissement dans le temps de l’angle d’attaque des ions. Tout d’abord,
dans le cas de l’hémisphère nord, des angles d’attaque proche de 0◦ (corres-
13Les termes parallèle et perpendiculaire utilisés pour décrire une grandeur physique (par
exemple, la vitesse du flot, la température électronique ou ionique), désigne respectivement,

























Fig. 1.5 – Schéma dans le plan (XZ)GSM de l’érosion de la magnétosphère pro-
voquée par un IMF dirigé vers le sud (ligne noire). La reconnexion opère à la
magnétopause (1), puis les lignes ouvertes (en vert) vont s’empiler vers la queue
(3) en passant par les cornets (2). Si l’IMF est stable, ce mouvement est continu























Fig. 1.6 – Dans le cas d’un IMF nord les lignes de champ reconnectées vont cette
fois s’empiler côté jour. La ﬁgure présente le cas d’une double reconnexion (dans
les deux hémisphères).
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Injection vers les lobes
Fig. 1.7 – (Gauche) Exemple d’une fonction de distribution des ions en D. Coupe
dans le plan (v‖, v⊥) mesurée par l’instrument CIS le 23/03/2002 à 10h49min39s
sur une durée de 12 s.
Fig. 1.8 – (Droite) Dispersion du seuil de l’énergie des protons détectés en fonction
de la latitude du point de mesure. En rouge le cas d’une reconnexion sur les lobes,
et en bleu vers la région subsolaire de la magnétosphère.
pondant à une vitesse uniquement parallèle) sont détectés, puis des angles
d’attaque apparaissent de manière croissante jusqu’à 90◦, valeur correspon-
dant au rebond miroir de l’ion. Dans l’hémisphère sud, les angles d’attaque
détectés sont d’abord de 180◦, puis au ﬁnal de 90◦. L’élargissement progressif
des angles d’attaques observés résulte donc d’un eﬀet temporel. Lorsque tous
les angles d’attaque sont apparus, les fonctions de distribution des ions, vues
en coupe dans un plan (v‖, v⊥) , sont dites en D, en rapport à leur allure.
Un exemple d’une telle coupe est présentée sur la ﬁgure 1.7. Le rouge corres-
pondant au ﬂux de particules le plus intense couvre les angles d’attaque de
0◦ (v‖ ≈ 300 km/s, v⊥ ≈ 0 km/s) à 90
◦ (v‖ ≈ 0 km/s, v⊥ ≈ 300 km/s).
Une deuxième conséquence de cette diﬀérence de temps de vol entre pro-
tons dont les vitesses sont plus ou moins parallèles provient de la convection
de la ligne du champ magnétique autour de laquelle ils se déplacent. Cette
convection, détaillée dans les ﬁgures 1.5 et 1.6 se produit dans deux direc-
tions opposées (respectivement antisolaire et solaire) pour une orientation de
l’IMF respectivement sud ou nord. Ainsi, l’écart du temps de vol entre des
protons qui ont des angles d’attaque diﬀérents ou des modules de vitesse dif-
férents produit également un décalage en latitude de leur détection. A énergie
équivalente, les protons dont la vitesse est strictement parallèle arrivent plus
rapidement que les autres à une distance donnée de la Terre. Ils sont donc
attendus à plus basse latitude dans le cas d’une reconnexion côté jour, et à
plus haute latitude lors d’une reconnexion opérant au niveau des lobes. Puis
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en se déplaçant en latitude on détecte les particules également alignées avec
B0 mais dont la vitesse (donc l’énergie) est moindre simultanément avec des
particules d’énergie maximale munies d’une composante perpendiculaire non
négligeable. Cet eﬀet spatial de dispersion en latitude peut être résumé sur la
ﬁgure 1.8. Les mesures satellites sont généralement représentées en fonction
du temps croissant (et non de la latitude). Il faut donc prendre en compte le
déplacement du satellite pour analyser cette dispersion ; par exemple, Cluster
se déplaçant vers les latitudes décroissantes dans le cornet nord, on observera
d’abord les plus hautes énergies dans le cas d’une reconnexion sur les lobes
de la magnétopause.
1.2 Les cornets et leur environnement
Dans le plan méridien midi-minuit, les cornets sont délimités à basse la-
titude par les lignes de champ magnétique fermées qui piègent les particules
énergétiques des ceintures de radiation de la magnétosphère et à haute lati-
tude par les lignes de champ des lobes et de la région aurorale (cf. ﬁgure 1.9).
Les cornets sont divisés selon trois régions déﬁnies par rapport à leur éloigne-
ment à l’ionosphère. La région la plus distante est ici plus détaillée car elle
est l’objet des études présentées dans les parties suivantes. La localisation des
diﬀérentes régions énoncées dans cette partie est présentée sur la ﬁgure 1.9.
1.2.1 Un agencement vertical
A basse et moyenne altitudes Les premières études des cornets po-
laires ont été menées à basse altitude où les lignes de champ magnétique se
densiﬁent. A la suite des premières observations des cornets (Heikkila and
Winningham, 1971; Frank, 1971), du plasma typique de la magnétogaine fut
détecté dans une zone limitée en latitude (quelques degrés) mais assez éten-
due en longitude (plusieurs heures) de part et d’autre du midi magnétique.
Pour mieux traduire cette géométrie, Heikkila (1972) suggéra de parler de
fente14 plus que de cornet polaire et de réserver cette dernière appellation
uniquement à la partie autour de midi. La partie basse altitude concerne
uniquement la partie des cornets qui est en contact avec l’ionosphère.
Le cornet haute altitude En s’éloignant de la Terre, les lignes du champ
magnétique sont moins denses ; le cornet s’élargit (spatialement plus qu’en
latitude) considérablement et on parle de cornet à haute altitude ou de cor-
net distant. La limite entre moyenne et haute altitude reste arbitraire mais
14cleft en anglais.
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Fig. 1.9 – Coupe schématique de la magnétosphère dans le plan méridien
midi-minuit. Légende : (1) magnétogaine, (2) lignes fermées côté jour, (3)
lobes, (4) plasmasphère, (5) zone aurorale, (A) cornet à moyenne altitude,
(B) cornet à haute altitude, (C) LLBL, (D) HLBL, (E) couche d’entrée, (F)
manteau, (G) magnétopause(position nominale), (H) indentation théorique
de la magnétopause.
on peut la situer vers 5 RT. Lorsque les lignes de champ se desserrent, on a
une meilleure résolution spatiale des phénomènes observés comme l’eﬀet de
dispersion en latitude et l’évolution des fonctions dites en D. D’autre part,
cette région est plus proche15 des sites de pénétration du plasma provenant
de la magnétogaine. Le plasma est donc dans une conﬁguration proche de
celle qu’il avait à son entrée dans la magnétosphère. La fonction de distribu-
tion des particules est plus représentative de leur milieu d’origine qu’à basse
altitude où il ne reste que les particules qui n’ont pas déjà été réﬂéchies par
l’eﬀet miroir, c’est-à-dire celles qui étaient initialement le plus alignées avec
le champ. C’est donc un endroit particulièrement propice pour comprendre
les diﬀérents mécanismes à l’œuvre dans cette région.
1.2.2 Une riche toponymie
Les régions ou structures associées de manière plus ou moins directe avec
les cornets sont légions : polar cusp, magnetic cusp, entry layer, low-latitude
15La proximité renvoie à une longueur parcourue sur une ligne de champ (analogie avec
l’abscisse curviligne).
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Fig. 1.10 – Positionnement de la fente (clef ) dans la magnétosphère, par
Heikkila (1985).
boudary layer, high-latitude boudary layer, cleft, mantle, exterior cusp , dis-
tant cusp, stagnant exterior cusp, outer throat, double cusp, triple cusp, . . .
Ces nombreuses appellations traduisent en partie la grande sensibilité des
cornets au vent solaire. Le propos n’est pas ici de toutes les déﬁnir, mais
d’insister sur celles qui sont les plus importantes pour la suite, ainsi que
sur celles qui découlent des découvertes de HEOS (premier satellite à avoir
précisément scruté les hautes altitudes) et qui ont durablement marqué la
vision des cornets (présentées sur la ﬁgure 1.3). On trouvera la localisation
de ces régions, à l’exception de la fente pour la raison expliquée ci-après, sur
la ﬁgure 1.9. Le cornet dit extérieur est présenté dans la prochaine section.
La fente Elle correspond à une extension en longitude de la détection de
particules aux caractéristiques qui ne diﬀérent pas de manière évidentes de
celles du cornet. La détection de ce plasma ailleurs qu’aux environs du midi
magnétique, non nécessairement prévue par les diﬀérents modèles qui en-
visageaient l’entrée de plasma le long de la séparatrice, a modiﬁé l’image
géométrique qu’on avait de la région. La distinction entre cornet et fente
n’est faite qu’occasionnellement. Ainsi, Zhou et al. (2000) décrit le cornet,
sans évoquer la fente, comme une région étendue en longitude quasiment du
matin au soir (de 8h à 16h TML). Ce terme, bien que plus juste géométri-
quement parlant, sera donc peu employé ici. Cette région est la seule qui ne
soit pas visible dans le plan méridien midi-minuit. Elle n’est donc pas indi-
quée sur la ﬁgure 1.9. Elle correspond à une extension des cornets dans la
direction normale au plan de la ﬁgure. Par contre, elle est représentée sur la
ﬁgure 1.10.
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Le manteau Le manteau16 est une région déﬁnie par du plasma typique
des cornets polaires mais qui est détecté à plus haute latitude que le cornet,
sur des lignes ouvertes dans la queue. La vitesse d’ensemble montre que ce
plasma s’éloigne de la Terre. L’explication de ces caractéristiques et du ﬁltre
de vitesse observé a été fournie par Haerendel (1974) (pour des commodités
linguistiques, la description du manteau est plus accessible dans Rosenbauer
et al. (1975)). Il s’agit de plasma des cornets polaires qui a été réﬂéchi avant
d’atteindre les basses altitudes tout en étant convecté dans la direction anti-
solaire. La convection des lignes est indépendante de l’énergie des protons
au contraire de la hauteur du point miroir des ions. L’eﬀet de temps de vol
résultant explique le ﬁltre des vitesses observé. Le manteau est situé à l’inté-
rieur de la magnétopause et est caractéristique des champs interplanétaires
sud.
La couche d’entrée Cette couche d’entrée (EL)17 (Paschmann et al.,
1976) correspond à du plasma de la magnétogaine, dont le ﬂot à une direction
variable quoique globalement dirigée vers la Terre, à l’intérieur de la magné-
topause. Le franchissement de la magnétopause est attribué à des processus
de diﬀusion. On s’accorde pour dire qu’elle est une dense et épaisse couche
de plasma du côté soleil des cornets (Paschmann, 1995). Selon Haerendel
et al. (1978), la réﬂexion miroir de ce plasma est à l’origine du manteau. La
frontière à basse latitude correspond à une autre couche limite.
Couches limites Les couches limites à basse (LLBL18) et haute (HLBL)
latitudes ne sont initialement pas directement liées aux cornets polaires (East-
man et al., 1976) et probablement alimenté par diﬀusion (Sckopke et al., 1981)
directement depuis les ﬂancs. Un lien avec les cornets fut envisagé (Haerendel
et al., 1978; Paschmann, 1995). Il s’agit de plasma de la magnétogaine pré-
sent dans la magnétosphère à basse latitude. Etant à la limite de la surface
de la magnétosphère (la magnétopause), le plasma aligné devrait passer dans
la région des cornets et inversement (Paschmann, 1995).
Dans les cornets, l’utilisation du terme couche limite est fréquente pour
indiquer une région de transition des propriétés du plasma entre deux états
ﬁxés. Ainsi, à basse latitude, il est fréquent d’observer des lignes de champ
sur lesquelles on observe et du plasma d’origine solaire et du plasma de la
magnétosphère. Et à haute altitude, entre les lobes et les cornets proprement
dits, la couche limite est formée d’un plasma très peu dense.
16mantle en anglais.
17entry layer en anglais.
18low latitude boundary layer (LLBL) en anglais.
— 24 —
1.2 Les cornets et leur environnement
1.2.3 Le cornet « extérieur »
Origine Le faible champ magnétique dans les cornets polaires peut créer
une indentation de la magnétopause dans cette région (Spreiter and Sum-
mers, 1967) illustrée sur la ﬁgure 1.3 (à droite). Cette extension de la magné-
togaine dans la magnétosphère est la première région à laquelle a été attri-
buée le terme de cornet (ou cusp, Willis (1969) ). Parallèlement une zone de
plasma soit stagnant soit turbulent a été détectée dans une région visiblement
extérieur à la magnétosphère (Haerendel et al., 1978). Suivant le modèle de
magnétosphère de Haerendel, il s’agit de la région située à l’extérieure de l’in-
dentation. Entre-temps le terme cornet ayant été repris pour décrire la région
allant jusqu’à l’ionosphère (cf. 1.1.2, page 12), cette région fut dénommée cor-
net extérieur auquel le qualiﬁcatif stagnant est ajouté lorsque la vitesse de
ﬂot y est faible. Celle-ci s’explique par l’indentation de la magnétopause qui
oﬀre une sorte de niche pour le plasma de la magnétogaine. L’analogie avec
l’écoulement d’un gaz qui rencontre un obstacle explique alors une région de
stagnation entourée de tourbillons (Haerendel, 1978).
Apports de Cluster Récemment, par une étude statistique des traver-
sées des cornets eﬀectuées par Cluster, cette indentation n’a pas pu être mise
clairement en évidence (Lavraud et al., 2004a). Et la structure de plasma
stagnant n’est sans doute pas permanente car son observation est fortement
corrélée à un cas de champ interplanétaire nord (Lavraud et al., 2005). L’ap-
pellation de cette région comme « extérieure » prête donc quelque peu à
confusion car ses frontières avec les lobes et avec les lignes fermées côté jour
ne peuvent être clairement caractérisées, alors que la frontière avec la magné-
togaine, non stagnante, est nettement visible et correspond peut être à une
discontinuité rotationnelle du champ magnétique (Lavraud et al., 2004b).
Une autre interprétation de la région de stagnation qui rende compte de
l’orientation du champ est alors nécessaire. Elle fait intervenir la reconnexion
de lignes de champ magnétosphériques allant vers la queue avec des lignes
de la magnétogaine (Dungey, 1963). La ligne nouvellement ouverte se drape
autour de la magnétopause côté jour et sa convection dans la direction solaire
est alors très faible ce qui donne au plasma une vitesse d’ensemble faible,
comme illustré à la ﬁgure 1.6. Dans le cas d’un champ sud, les lignes vont
être convectées sans résistance vers la queue. On observera alors une vitesse
de ﬂot plus importante (c’est le manteau).
Conclusions Les fonctions de distribution des ions dans le cornet polaire
sont celles attendues dans le cas d’une magnétosphère ouverte via la recon-
nexion magnétique. Les cornets ont des propriétés distinctes des régions voi-
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sines — les lobes, la magnétogaine, les lignes fermées côté jour. La frontière
entre le cornet, stagnant ou non, et la magnétogaine prend souvent la forme
d’une discontinuité rotationnelle du champ magnétique, et ce alors que les
transitions entre les régions stagnantes et non stagnantes des cornets ne s’ac-
compagnent pas de discontinuité du champ magnétique. Pour cette raison,
je privilégie par la suite le terme cornet distant à cornet extérieur ainsi que
cornet stagnant à cornet stagnant extérieur19.
Les diﬀérentes natures du plasma de la magnétogaine qui s’y trouve (des
jets, des lignes isotropes, avec du plasma magnétosphérique), suggèrent que
les processus de pénétration sont multiples (apparition d’un site reconnexion,
ligne déjà ouverte, diﬀusion). Les études mettent en évidence une srtucture
cohérente des cornets lorsque le champ interplanétaire est stable. Dans le cas
contraire, la réponse des cornets à ces ﬂuctuations est rapide et rend pour le
moment impossible toute image claire.
1.3 Les ondes dans les cornets polaires
1.3.1 Un large spectre de fréquence
Cette région se caractérise par la présence d’une forte activité autant
dans le domaine électromagnétique qu’électrostatique. Le siﬄement auroral,
de nature électrostatique, fut d’ailleurs le premier type d’ondes détectées
dans le cornet polaire, à basse-altitude. Les premières descriptions complètes
des ondes UBF dans les cornets sont l’œuvre de Scarf et al. (1972). Et en ce
qui concerne les hautes altitudes qui nous concernent plus particulièrement,
on peut citer les observations de HEOS et de POLAR avant Cluster.
Les ondes, une caractéristique des cornets D’Angelo et al. (1974) sou-
lignent, lors des premiers passages à plus haute-altitude, la présence d’une
fréquente et intense activité UBF dont le spectre suit une loi de puissance. Ils
attribuèrent ces ﬂuctuations à l’instabilité de Kelvin-Helmotz résultant d’un
cisaillement des vitesses à la frontière des cornets. Puis avec des mesures plus
larges en fréquence, Gurnett and Frank (1978) considèrent l’activité électro-
magnétique en deçà de la gyrofréquence électronique (cf. ﬁg 1.12), associée
à des modes whistler, comme intrinsèque aux cornets, car les autres phéno-
mènes électromagnétiques détectés20 s’observent également dans les régions
19en anglais SEC ou Stagnant Exterior Cusp
20Bruit électrostatique large-bande, onde cyclotron électronique électrostatique et des
émissions de siﬄement auroral en mode whistler.
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voisines. Les cornets polaires sont donc le siège d’intenses ﬂuctuations élec-
tromagnétiques sur toute la gamme de fréquences d’en deçà de la fréquence
de cyclotron ionique, jusqu’à la fréquence cyclotron électronique.
Enjeux Rappelons d’abord que le plasma des cornets, comme dans le reste
de la magnétosphère et dans le vent solaire en général, est non collisionnel.
Et que le plasma, un gaz de charges électriques en mouvement, est propice à
l’apparition de phénomènes électromagnétiques. Il est souvent avancé que ces
derniers remplacent les collisions. Les particules peuvent céder de l’énergie
par la création d’ondes électromagnétiques, comme par exemples les ondes
cyclotrons. Et inversement, les ondes peuvent céder de l’énergie au plasma
via des phénomènes de chauﬀage (amortissement Landau par exemple). Ainsi
les ondes sont un candidat naturel pour expliquer une thermalisation du
plasma. Les interactions onde–particules sont cependant diﬃciles à identiﬁer
de manière certaine car les corrélations entre les ﬂuctuations de champ et les
propriétés des particules sont diﬃciles à établir.
Origine Lorsque les ondes ont une origine locale, la source doit être visible
dans les données : par exemple, un courant ou la reconnexion de lignes de
champ. Lorsque l’origine est distante, l’identiﬁcation de la source est plus
complexe. il faut dans ce cas prendre en compte la propagation et les éven-
tuelles perturbations qu’ont subies les ondes. Dans le cas des cornets polaires,
une origine locale signiﬁe dans les cornets polaires, et une origine distante
correspond à une génération à la magnétopause, voire même dans le vent
solaire. L’origine des ondes dans les cornets n’est pas tranchée. Ainsi, Pickett
et al. (2001) considère que les ondes ont certainement une origine distante
pour la plus grande part alors qu’une étude récente (Sundkvist et al., 2005b)
suggère une origine locale.
1.3.2 Les ondes UBF
La gamme UBF On considère ici que la gamme des UBF21 couvre les
fréquences de ≈ 0.1 Hz à ≈ 10 Hz . C’est typiquement la gamme à laquelle
appartient la gyrofréquence des protons (celle-ci est notée fci par la suite)
dans les cornets à moyenne et haute-altitude. Le champ magnétique B0 y
varie entre quelques nanoteslas et quelques centaines de nanotesla. Donc fci
vaut de quelque centièmes de herz à quelques herz.
21UBF pour Ultra-Basse Fréquences, ULF ou Ultra-Low Frequency en anglais.
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Divers modes Les principaux modes qu’on s’attend à trouver dans cette
gamme, eﬀet Doppler inclus, sont donc les modes MHD pour les fréquences
les plus basses (dans le repère du plasma leurs fréquences restent inférieures
à fci : les modes magnétosonores, lent et rapide, et le mode d’Alfvén. En
plus des modes whistler, des ondes ayant des fréquences proches de la gy-
rofréquence des protons sont également typiques des cornets. Les modes de
Bernstein sont aussi de nature cyclotronique et leurs fréquences sont du type
(n + 1/2)fci.
La génération d’ondes UBF provient souvent de l’anisotropie des fonctions
de distribution des ions. Par ailleurs, les ondes cyclotrons ioniques tirent leur
énergie de la résonance des ions qui tournent autour de la ligne de champ
à fci. Les ions cèdent ainsi de leur énergie pour générer des ondes aux har-
moniques de fci, polarisées gauches. Enﬁn, les phénomènes de reconnexion
magnétique opérant à la magnétopause génèrent des ondes d’Alfvén par la
nature rotationnelle de la discontinuité qu’ils entraînent. Ces ondes doivent
être observables le long des tubes reconnectés Haerendel et al. (1978). L’iden-
tiﬁcation de modes alfvéniques dans les cornets (comme cela est fait dans la
partie 3) est donc suivie par la recherche du lieu de génération de ces ondes.
Identification des modes L’identiﬁcation d’un mode, mis à part le cas
trivial d’une onde monochromatique, peut se faire sans équivoque à partir de
sa relation de dispersion, ω = f(k). Des méthodes de traitement du signal
utilisées dans cette thèse permettent d’estimer k. Mais il reste à estimer
correctement la fréquence. Les ondes sont portées par le plasma qui a dans le
cas général une vitesse non nulle par rapport à la Terre et elles ont également
leur vitesse propre de propagation dans le plasma. Cela induit dans leurs
observations un eﬀet Doppler, lié aux propriétés du ﬂot, qui s’ajoute à celui
dû au mouvement du satellite. L’eﬀet Doppler place dans le repère de mesure
à des mêmes fréquences des ondes qui dans le repère du plasma des fréquences
bien distinctes. On parle dans ce cas de modes mélangés. Il est donc important
pour identiﬁer les ondes de mesurer leur vecteur d’onde et la vitesse du
ﬂot, pour pouvoir corriger l’eﬀet Doppler puis reconstruire la relation de
dispersion.
1.3.3 Les ondes UBF dans le cornet distant
Principaux résultats Après les travaux novateurs de Scarf et al. (1972),
les principales études des ondes UBF dans les cornets polaires proviennent
de POLAR comme ceux de Pickett et al. (2001) qui permirent d’identiﬁer
une couche limite turbulente, puis de Cluster. Les modes identiﬁés à partir
de la forme d’onde se propagent sans directions privilégiées ni polarisations
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Fig. 1.11 – (à gauche) Exemple d’un spectre obtenu en moyennant des
spectres de 20 s sur un pic d’activité magnétique.
Fig. 1.12 – (à droite) Spectre des ﬂuctuations magnétiques large-échelles
obtenu par Gurnett and Frank (1978).
spéciﬁques (Le et al., 2001). Il est important de noter que certaines polari-
sations trouvées ne sont pas compatibles avec la théorie : Le et al. (2001);
Nykyri et al. (2003) ont identiﬁé des modes polarisés gauche au-dessus de
la fréquence cyclotron des ions, sans que la prise en compte de l’eﬀet Dop-
pler ne permette d’expliquer cette observation. Les cornets sont également le
siège d’importantes ﬂuctuations alfvéniques (Farrugia et al., 2004). Lesquelles
ﬂuctuations forment des vortex selon Sundkvist et al. (2005a).
Les spectres en puissance L’étude de la forme d’onde est complétée par
l’étude des spectres en puissance qui représentent la puissance du signal en
fonction de la fréquence. D’une manière générale, l’activité magnétique est
de type sporadique, ou piquée, et ne privilégie aucune fréquence particulière.
Le spectre représenté selon une échelle log-log a l’allure d’une droite plus
ou moins régulière (cf. ﬁgures 1.11 et 1.12). Cela a sans doute plusieurs
causes : l’élargissement du spectre dû à l’eﬀet Doppler, nature turbulente des
ﬂuctuations et observation simultanée de plusieurs modes. Les pentes dans
la gamme UBF sont d’ailleurs de même ordre dans une vaste région couvrant
— 29 —
Chapitre 1 : Les cornets polaires
les cornets polaires (Tsurutani et al., 1998)
L’identiﬁcation des modes présents dans un tel spectre est loin d’être aisé.
En eﬀet, une onde est caractérisée par sa relation de dispersion ω = f(k) mais
il n’est pas évident de passer des mesure en fréquences à celles en nombre
d’onde22 ; et ce d’autant moins si plusieurs types d’onde sont présentes dans
un même intervalle. Pour retrouver cette relation de dispersion, nous utili-
sons une méthode de traitement du signal multi-satellites, le ﬁltrage en k,
qui permet d’obtenir des informations sur la répartition de la puissance des
ﬂuctuations du champ magnétique dans l’espace des k.
22Contrairement au vent solaire, où l’effet Doppler domine largement la fréquence de
l’onde dans le repère du plasma, ce qui permet d’estimer le vecteur d’onde de l’onde dans la
direction du flot, il est dans les cornets impossible de remonter directement aux fréquences




2.1 La mission Cluster : Objectifs scientifiques
2.1.1 Généralités
Historique La mission Cluster II constitue avec SOHO la première pierre
angulaire du programme horizon 2000 d’exploration spatiale de l’Agence
Spatiale Européenne (ASE). Elle regroupe deux projets initialement dis-
tincts : l’un portant sur l’étude des cornets polaires, l’autre sur la magné-
topause, le choc et la magnétogaine. Elle a vu le jour grâce à l’eﬀort de la
communauté scientiﬁque et au soutien de l’ASE, suite à la destruction de la
fusée Ariane 5 qui emportait Cluster I lors de son premier vol de qualiﬁcation
(4 juin 1996). Les satellites de la mission Cluster II (appelée oﬃciellement
Cluster) ont été lancés en juillet et août 2000 à l’aide de deux lanceurs Soyouz
depuis la base de Baïkonour (Kazakhstan).
Mission multi-satellites L’absence de plusieurs points de mesure simul-
tanés est une gêne récurrente pour l’étude de la magnétosphère qui est su-
jette à des variations dans le temps et dans l’espace. Outre les réseaux au
sol, les premières missions à deux satellites (ISEE 1 et 2 pour l’étude de
la magnétopause, AMPTE), ou les utilisations de conjonctions de satellites
(par exemple, POLAR et Interball dans les cornets (Savin et al., 1998)) ont
montré que plusieurs points de mesure étaient eﬀectivement utiles mais que
deux étaient encore insuﬃsant.
Cluster a été conçue pour étudier la nature des frontières que sont la
magnétopause et le choc. Les enjeux sont de comprendre comment s’opèrent
les transferts de masse, d’énergie et d’impulsion. Les processus physiques en
jeu interviennent aux petites échelles et leur structure, tridimensionnelle, est
méconnue. Pour cela, l’utilisation d’un minimum de quatre points de mesure
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permet de séparer en partie les eﬀets spatiaux des eﬀets temporels, d’estimer
les densités de courant, les vecteurs d’onde et la géométrie des frontières.
Les satellites de Cluster sont dénommés Rumba, Salsa, Samba et Tango ;
cependant, ils sont plus souvent mentionnés par l’expression satellite i, où
i indique l’indice pris dans l’ordre alphabétique (comme énoncé ci-dessus).
Les données de chacun d’entre eux lorsqu’elles sont superposées sur un même
graphique, sont identiﬁées par une couleur propre, à savoir respectivement
noir, rouge, vert et bleu (cf. ﬁg. 2.1 pour voir un exemple). Ce code est connu
sous le nom de BRGB (de l’anglais Black-Red-Green-Blue).
Etude des cornets — Précédentes missions Les observations satelli-
taires des cornets polaires qui ont donné lieu à des publications sont issues
des missions suivantes 1 : Hawkeye (e.g. Gurnett and Frank (1978)), Ogo
(e.g. Bahnsen et al. (1975)), Viking (e.g. Lundin et al. (2001)), Isis (e.g.
Ondoh (2001)), Injun (e.g. Gurnett and O’Brien (1964)), Interball (e.g. Sa-
vin et al. (2002)), Prognoz (e.g. Błe¸cki et al. (1999)), Magion (e.g. Němeček
et al. (2003)), Polar (e.g. Le et al. (2001)), DMSP (e.g. Morley and Lock-
wood (2003)), HEOS (e.g. Dunlop et al. (2000)), IMAGE (e.g. Cerisier et al.
(2005)). Les cornets sont également étudiés depuis le sol à partir de leur
signature ionosphérique. Le réseau d’observations SuperDARN est l’un des
plus complets. Cela permet des études confrontant les données sol et satellite
(Marchaudon et al., 2004). La partie haute altitude était la moins étudiée,
car sa traversée nécessite une orbite particulière (on peut en voir un exemple
sur la ﬁgure 1.1, page 12) : polaire plus qu’équatoriale et proche du midi ma-
gnétique. Cette région est importante pour trancher entre les modèles ouvert
et fermé de la magnétopause.
2.1.2 Trajectoire de Cluster
Orbite La période de rotation autour de la Terre est de 57h environ sur
une orbite polaire elliptique ayant un périgée à 4RT et un apogée à 19.6RT .
La période idoine pour sonder les cornets distants s’étend sur les mois de
février et mars lorsque la trajectoire est quasiment contenue dans le plan
méridien magnétique midi-minuit comme illustré par la ﬁgure 2.1 qui présente
les orbites du 1er mars 2003 (cadre de gauche) et du 23 mars 2002 (cadre de
droite) tracées dans les plans de coupe du repère GSM ainsi qu’en perspective.
L’éloignement des satellites par rapport à l’origine du repère géocentré est
1Certains programmes (par exemple Ogo, Imp ou Injun) ont eu plusieurs satellites
lancés successivement. DMSP étant sans doute le plus étendu dans le temps : la NASA a
déjà envoyé dans le cadre de cette mission une quinzaine de satellites depuis le milieu des
années soixante.
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tracé sur les graphiques du bas. La première diﬀérence notable concerne les
couleurs : sur celle de gauche on voit quatre orbites (correspondantes aux
satellites selon le code BRGB) alors qu’il ne semble en ﬁgurer qu’une seule
(en bleu) le 23 mars. Il y a eu un changement de conﬁguration de la ﬂotte
entre les deux dates : la séparation était minimale au printemps de 2002, la
résolution de la ﬁgure ne permet pas de séparer les quatre orbites. Les croix
rouges sur chacun des plans indiquent la projection de la position moyenne
de la région étudiée située à 2 (X ≈ 6 RE, Y ≈ 0 RE, Z ≈ ±8 RE)GSM . Cette
position est cependant très variable et est notamment fonction de l’activité
solaire. Les orbites passent bien par les cornets distants à ces deux dates.
On peut aussi remarquer une rotation de l’orbite dans le plan (XY )GSM
entre ces deux dates qui traduit une rotation autour de l’axe magnétique.
C’est la conséquence de la révolution annuelle de la Terre autour du Soleil
qui s’accompagne de celle des méridiens magnétiques et donc des régions de
la magnétosphère. Ainsi, l’apogée de Cluster se situe dans le vent solaire en
février (cf. ﬁg. 2.1, gauche) et dans la queue en août (cf. ﬁg. 2.2, droite). Les
cornets polaires sont eux scrutés de ﬁn décembre à début mai. Les ﬂèches sur
les dessins de trajectoires indiquent la ﬁn de l’orbite et le sens de parcours : le
cornet nord est donc sondé depuis les lobes vers la magnétogaine (parfois en
passant par le côté jour de la magnétosphère) et inversement pour le cornet
sud. Les orbites de la ﬁgure 2.2, présentées de la mêmes manière que celles de
la ﬁgure 2.1 ne sont pas propices pour traverser la région qui nous intéresse :
au 1er juillet les satellites passent diﬃcilement du côté X > 0 alors que le 1er
septembre (une demi-révolution par rapport à la première orbite de la ﬁg. 2.2)
les satellites peuvent croiser les cornets polaires, mais à plus basse altitude.
Enﬁn, le choix des cornets comme un objectif de la mission a imposé une
orbite plus polaire qu’équatoriale. Cela rend improbable l’étude de la magné-
topause dans sa région subsolaire, manque qui devrait être comblé avec une
mission multi-satellites à venir de la NASA : MMS.
Vol en formation Les positions relatives des vaisseaux Cluster déﬁnissent
un tétraèdre. Les formes prises par celui-ci en fonction de l’élongation et de la
planarité de l’ellipsoïde déﬁni par la structure tridimensionnelle formée par
quatre points forment cinq grandes familles (Robert et al., 1998b) dont les
noms évocateurs de la géométrie du tétraèdre ont été directement traduits de
l’anglais : crêpe, cigare, pomme de terre, lame de couteau ou pseudo-sphère3.
2Ce choix est cohérent avec les résultats de l’étude statistique menée par Lavraud et al.
(2004a).
3respectivement pancake, cigare, potatoe, knife blade et pseudo-sphere pour la version
originale.
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Fig. 2.1 – Orbites du 1er mars 2003 (cadre de gauche) et du 23 mars 2002 (cadre
de droite) obtenues à partir de programmes de P. Robert, CETP. Les positions
sont indiquées par des cercles toutes les 6 heures dans les trois plans de coupe du
repère GSM ainsi qu’en perspective. Les évolutions des distances Terre-satellites
sont tracées en bas de chacun des cadres. La projection de la partie haute des
cornets nord et sud est indiquée par des croix rouges. Les couleurs correspondent
aux satellites suivant le code BRGB.
Le tétraèdre régulier dont la famille la plus proche est celle des pseudo-
sphères, est de manière générale la structure la plus adaptée pour les études
physiques (mesure de gradients, ﬁltrage en k . . . ) à l’aide de quatre points de
mesure4. Or, la structure spatiale ne peut se conserver au cours des orbites
et même au cours d’une orbite sur l’autre sauf à consommer du carburant.
Il a donc été décidé que la partie haute des cornets serait traversée par un
tétraèdre régulier lors des mois de février-mars en 2002 (séparation intersa-
tellitaire minimale de la mission, de 100 km) et 2004 (séparation de 200 km).
Ce tétraèdre est reproduit deux fois par orbite, une fois dans chaque hémi-
4Il existe bien sûr d’autres possibilités : pour l’étude d’une structure plane comme la
nappe de courant ou encore pour l’étude du déplacement d’une frontière qui nécessitent
que les quatre satellites se suivent.
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Fig. 2.2 – Orbites du 1er juillet 2003 (cadre de gauche) et du 1er septembre 2002
(cadre de droite). La représentation est identique à celle de la ﬁgure 2.1
sphère. Pour économiser le carburant, la conﬁguration rapprochée n’a pas
été maintenue ni reproduite depuis lors ; l’écartement entre les satellites aug-
mente progressivement et les orbites se modiﬁent quelque peu (eﬀet de la
précession) ce qui donne l’opportunité de traverser des régions nouvelles d’ici
à la ﬁn de la mission qui a été prolongée jusqu’à la ﬁn de l’année 2009.
2.2 La mission Cluster : Instruments
2.2.1 Présentation générale
La plateforme de chaque satellite avait une masse initiale de 1200 kg (dont
650 kg de carburant et 71 kg d’équipements scientiﬁques). Repliés, ils sont de
forme cylindrique (2.90 m de diamètre sur 1.20 m de haut). En opération, la
plateforme a une période de rotation de 4 s autour de l’axe du cylindre. Les
quatre satellites sont équipés d’une instrumentation identique. Après une des-
cription rapide de l’ensemble des équipements scientiﬁques, les instruments
utilisés pour les études sont détaillés. Commençons par les cinq expériences
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ondes qui sont regroupées dans le consortium WEC (de l’anglais Wawe Ex-
periment Consortium) (Pedersen et al., 1997) :
– DWP (de l’anglais Digital Wave Processing experiment), Woolliscroft
et al. (1997) : Assure l’interface du WEC avec le satellite et les instru-
ments particules, la gestion des télécommandes, la mise en forme de la
télémesure dont la compression des données ondes et le déclenchement
soit du mode normal soit du mode « super ».
– EFW (de l’anglais Electric Field and Wave experiment), Gustafsson
et al. (2001) : Comprend des capteurs pour la mesure du champ élec-
trique continu et de ses ﬂuctuations (jusqu’à ≈ 500 kHz) dans le plan
de rotation. Mesure des ﬂuctuations de densité.
– STAFF (de l’anglais Spatio-Temporal Analysis of Field Fluctuations),
Cornilleau-Wehrlin et al. (2003) : Capteur tri-axial des ﬂuctuations
magnétiques (bande-passante de 4 kHz). Analyseur de spectres.
– WBD (de l’anglais Wide-BanD plasma wave), Gurnett et al. (2001) :
Mesure d’une composante de la forme d’onde des champs électriques et
magnétiques sur une partie de la gamme 25Hz-577 kHz.
– WHISPER (de l’anglaisWave of HIgh frequency and Sounder for Pro-
bing of Electron density by Relaxation), Décréau et al. (2001) : Utilisa-
tion d’une sonde dans la gamme 2-80 kHz pour mesurer les ﬂuctuations
électriques. Cela ouvre l’accès aux densités des régions traversées via
la mesure de la fréquence plasma.
Les autres instruments sont :
– ASPOC (de l’anglais Active Spacecraft POtential Control) Torkar et al.
(2001) : contrôle du potentiel du satellite. Important en vue d’assurer
le bon fonctionnement d’autres expériences, comme la mesure de la
composante froide du plasma.
– CIS (de l’anglais Cluster Ion Spectrometry experiment) Rème et al.
(2001) : mesure des diﬀérents moments de la fonction de distribution
des ions et de la composition du plasma au plus précis dans la gamme
15 eV-40 keV.
– EDI (de l’anglais Electron Drift Instrument) Paschmann et al. (2001) :
mesure du champ électrique et du gradient perpendiculaire du champ
magnétique à l’aide de la déviation d’un faisceau-test d’électrons.
– FGM (de l’anglais Flux Gate Magnetometer) : mesure du champ ma-
gnétique continu (Balogh et al., 2001).
– PEACE (de l’anglais Plasma Electron And Current Experiment) Johns-
tone et al. (1997) : mesure de la fonction de distribution des électrons
dans la gamme 0,59 eV - 26,4 keV.
– RAPID (de l’anglais Research with Adaptative Particle Imaging De-
tectors) Wilken et al. (2001) : mesure des distributions des électrons,
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protons et ions plus lourds de 20 keV jusqu’à 1500 keV.
Après cette présentation générale, les propriétés des instruments dont les
données sont utilisées par la suite sont détaillées.
2.2.2 Le champ magnétique continu : FGM
La mesure du champ magnétique continu, à l’aide d’un magnétomètre, est
primordiale pour les missions magnétosphériques car on reconnaît dans son
évolution au cours d’une orbite chaque région traversée. En plus, il permet
de restituer les observations dans leur contexte. Par exemple, cela permet
de projeter les grandeurs vectorielles suivant les directions parallèle et per-
pendiculaire au champ magnétique. C’est tellement fréquent qu’on ne précise
pas toujours par rapport au champ magnétique. Cette convention d’usage est
également courante pour les indices des grandeurs étudiées : perp ou ⊥ et par
ou ‖ sans autre précision sont à considérer par rapport au champ magnétique.
Cet instrument procure également un autre moyen de mesurer les ﬂuctua-
tions magnétiques, notamment en dessous de 0.35Hz où STAFF (cf. ci-après)
ne permet plus de bonnes mesures, par contre le niveau de bruit à plus haute-
fréquence est généralement plus élevé que celui de STAFF ce qui limite pra-
tiquement son utilisation à la mesure des ﬂuctuations de fréquence inférieure
à 4-5Hz. Le produit le plus courant est le champ magnétique continu échan-
tillonné à 4 s. Les données haute-résolution sont échantillonnées à 22.5Hz.
2.2.3 Les fluctuations magnétiques : instrument STAFF
Propriétés des search-coils
Le capteur de STAFF est un magnétomètre tri-axial à contre-réaction de
ﬂux. La contre-réaction, obtenue par un double bobinage, stabilise la fonc-
tion de transfert en l’aplanissant autour de la fréquence de résonance. La
ﬁgure 2.3 présente le tracé entre 0.1Hz et 4 kHz de la fonction de transfert
d’un barreau magnétique5 de l’instrument. Celle-ci croît à peu près linéaire-
ment jusqu’à 100Hz à partir d’une valeur de −60 dB. Puis elle est plate et
commence à baisser légèrement à partir de 2 kHz. L’eﬀet de la contre-réaction
est particulièrement visible entre ces deux fréquences. La gamme d’exploi-
tation retenue est celle qui correspond au tracé de la ﬁgure (courbe bleue).
Cette dernière a été obtenue lors de la calibration de l’antenne et elle permet
la conversion du signal reçu en grandeur physique.
La ﬁgure 2.4 présente la comparaison des sensibilités de l’instrument
STAFF estimées à partir des mesures au sol et en vol. La sensibilité est
5ou search coil, en anglais.
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Fig. 2.3 – Fonction de transfert d’un des barreaux du capteur de l’instrument
STAFF. La fonction de transfert (échelle linéaire en dB V/nT) est représentée en
fonction de la fréquence (échelle logarithmique en Hz).
en général inchangée voire meilleure en vol (par exemple, entre 10 et 50Hz).
On note des dégradations vers 70, 140 et 900Hz qui sont dues à des interfé-
rences locales et avec DWP. Dans la partie basse fréquence (0.35–10Hz) la
sensibilité varie de 2.10−2 à 4.10−4 nTHz−
1
2 , soit 4.10−4 à 1.610−7 nT2/Hz
Aﬁn d’éviter les perturbations liées au bruit électromagnétique du satel-
lite, les antennes sont placées au bout d’un bras doublement articulé6. La
ﬁgure 2.2.3 présente une photographie d’un satellite de Cluster I sur laquelle
on aperçoit le boîtier des antennes magnétiques (emplacement indiqué par
une ﬂèche blanche).
Les signaux des trois antennes sont intégrés avec ceux des deux antennes
électriques (cf. 2.2.4, page 43 pour une description des capteurs électriques)
aﬁn de générer deux produits à bord : d’une part la forme d’onde du signal
complet (données dites de STAFF-SC pour la partie magnétique) — 3 com-
posantes magnétiques et 2 composantes électriques— à basses fréquences (la
limite d’échantillonnage maximale est de 25 ou 450Hz suivant le mode de
fonctionnement du satellite) et d’autre part, pour les hautes fréquences, la
matrice spectrale des 5 composantes disponibles correspondant aux données
dites de STAFF-SA.
6Le satellite équatorial de la mission Double Star comportait le modèle de rechange
de STAFF. Le bras ne s’est pas ouvert ; en conséquence, l’activité électromagnétique du
satellite, malgré tous les efforts de post-traitement, dégrade les données.
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Fig. 2.4 – Courbe de sensibilité de STAFF : en bleu, mesures au sol ; en rouge
mesure en vol de la partie STAFF-SC ; en vert : mesure en vol de la partie STAFF-
SA. Remarque : le niveau du bruit instrumental de la puissance spectrale ( nT2/Hz)
à une fréquence donnée est le carré de cette courbe.
Forme d’onde : passage en grandeur physique
La partie basse fréquence du signal (25Hz en mode NBR (Normal Bit
Rate) ou à 450Hz en mode HBR (High Bit Rate) est convertie au sol de
volts en teslas. L’explication du traitement des données va se faire à l’aide des
ﬁgures 2.6 et 2.7 qui présentent chacune deux des quatre étapes successives
du traitement de données via les procédures ROPROC développées au CETP
par P. Robert.
– Etape 1 : Données issues de la télémétrie.
– Etape 2 : Soustraction du champ continu
– Etape 3 : Données calibrées
– Etape 4 : Données calibrées dans le repère ﬁxe SR2 (cf. annexe A,
page 133)
Le champ continu La principale diﬃculté réside dans le traitement des
eﬀets du champ continu. La période de rotation du satellite7 d’environ 4 s
introduit dans le signal mesuré les variations du champ continu dans le plan
de rotation. Ces dernières apparaissent dans le signal autour de la fréquence
7La rotation de la plateforme est nécessaire aux détecteurs de particule pour accéder
aux fonctions de distribution complètes.
— 39 —
Chapitre 2 : Instrumentation
Fig. 2.5 – Photographie d’un satellite Cluster présentant une partie de l’équipe-
ment scientiﬁque (crédits ESA). La ﬂèche blanche montre le boîtier des antennes
magnétiques de l’instrument STAFF. Le bras doublement articulé qui les porte est
replié. A titre indicatif d’échelle, le diamètre du satellite est de 2.90m.
fS = 0.25 Hz c’est-à-dire dans la partie basse de la gamme des fréquences
accessibles, la limite inférieure de la fonction de transfert étant fC ≈ 0.1 Hz.
La perturbation se voit donc sur les composantes contenues dans le plan de
rotation sous la forme d’une sinusoïde dont l’amplitude est liée à l’intensité
du champ continu (cf. panneau de gauche de la ﬁgure 2.6, sur les composantes
y et z). L’amplitude de la composante x y est nettement plus faible. Le champ
continu est retiré lors du passage à l’étape 2 (panneau de droite). Pour ce
faire, chaque composante a été approchée par une sinusoïde moyenne dont les
caractéristiques sont l’amplitude et la phase. Cette méthode nécessite d’avoir
bien identiﬁé le continu, donc de traiter les données sur une ou deux rotations
du satellite. Les eﬀets du champ continu sont encore visibles (oscillation
d’une période de 4 s sur les courbes y et z, mais l’amplitude a diminué et les
ﬂuctuations du champ sont maintenant visibles.
Il existe maintenant une seconde méthode qui consister à lisser la forme
d’onde en deçà d’une fréquence flissage supérieure à fS (on perd alors toutes
les informations relatives aux fréquences inférieures à flissage). Son avantage
est de ne pas être sensible à une variation du champ continu pendant l’in-
tervalle d’étude (utile donc pour les intervalles très courts — le continu est
alors mal déﬁni dans les données STAFF— ou très long — continu variable).
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Fig. 2.6 – Résultats des 2 premières opérations des ROPROC pour la conversion
du signal de télémétrie en forme d’onde des ﬂuctuations magnétiques. A gauche,
données brutes de la télémesure. A droite, le continu a été retiré. Le repère est
celui de l’instrument STAFF (cf. annexe A, page 133), avec de haut en bas les
composantes x, y et z.
Calibration Il est nécessaire de retirer le champ continu avant la calibra-
tion : la fonction de transfert non plate autour de la fréquence de rotation,
va distordre la sinusoïde et il sera plus diﬃcile de retirer alors les inﬂuences
du champ continu. La calibration en elle même ne pose pas de diﬃcultés :
il suﬃt d’une transformée de Fourrier, après apodisation, une division par le
gain des antennes puis de repasser en l’espace temporel. Son résultat, avec en
plus un changement du repère des mesures vers le repère SR, correspond au
panneau de gauche de la ﬁgure 2.7. Le changement de repère, revient à une
permutation circulaire qui fait coïncider l’axe de rotation de la plate-forme
avec l’axe z du nouveau repère. La période de 4 s est encore nettement visible
sur les composante x et y. Cela s’explique car la période est assez calme (la
ﬂuctuation maximale sur la composante non aﬀectée (z) a une amplitude de
1 nT ce qui est faible).
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Fig. 2.7 – Résultats des 2 dernières opérations des ROPROC pour convertir le
signal de la télémétrie en forme d’onde magnétique. Les données sont calibrées et
elles sont présentées dans le repère tournant SR (à gauche) et dans le repère ﬁxe
SR2 (à droite), avec de haut en bas, Bx, By et Bz. Pour une description de ces
repères, cf. annexe A.
Fréquences accessibles Les données correspondent maintenant à la gran-
deur physique des ﬂuctuations magnétiques. Elles sont encore dans le repère
tournant lié au satellite. Les données peuvent être passées dans le repère ﬁxe
SR2, lié au satellite et présenté en annexe A, par une rotation dont l’ajuste-
ment de phase est donnée par le pulse solaire (le résultat est montré sur le
panneau droit de la ﬁgure 2.7). Elle se traduit à par un décalage en fréquence
de fS. La limitation due à la fonction de transfert est donc décalée de fC à
fC + fS. La gamme de fréquence observable débute donc à 0.35Hz.
Les puissances spectrales : STAFF-SA
Le second produit de l’instrument STAFF est la puissance spectrale des
ﬂuctuations calculée à bord dans trois bandes d’énergie. Le traitement consiste
à corriger les données de la rotation de la plate-forme, la détermination des
cœﬃcients de Fourier et le calcul des matrices de corrélation. Les gammes de
fréquence sont :
— 42 —
2.2 La mission Cluster : Instruments
– Bande A : 8-64 Hz
– Bande B : 64-512 Hz
– Bande C : 512-4000 Hz
Par exemple, dans la bande A, le spectre est calculé sur 27 fréquences dis-
tribuées de manière logarithmique dans l’intervalle 8Hz-64kHz. L’acquisition
des ﬂuctuations électriques dans ces mêmes gammes permet en plus d’obte-
nir le vecteur de Poynting. Ces données ne servent pas dans la suite ; c’est
pourquoi cette présentation reste succincte.
Le problème du despin sous ISDAT
Ces opérations relativement complexes correspondent ce qu’on appelle
communément le despin (ou passage en repère ﬁxe). Ayant à ma disposition
deux procédures eﬀectuant cette opération, d’une part le logiciel ISDAT dé-
veloppé pour l’exploitation commune des données du consortium WEC, et
d’autre part les procédures ROPROC (développées par P. Robert, CETP),
j’ai tout d’abord comparé les résultats provenant de ces deux chaînes. Cela
fut nécessaire après que mes premières études, menées à l’aide de ISDAT, ont
fait apparaître l’obligation d’utiliser une chaîne alternative.
La ﬁgure 2.8 présente les spectres obtenus par ISDAT avant et après le
passage dans un repère ﬁxe, sur une durée de 5 minutes et 30 secondes. La
composante suivant l’axe de rotation du satellite est en bleue sur les deux
courbes. Après traitement (cadre de droite),un pic principal vers 9Hz et des
pics secondaires proches de 6.5, 11 et 12Hz apparaissent sur les deux autres
composantes. Ces valeurs sont éloignées de la gyrofréquence des protons ou de
toute autre fréquence caractéristique du plasma et elles sont indépendantes
de l’intervalle d’étude. L’importance du pic sur une longue durée montre
l’insensibilité du phénomène aux diﬀérentes conditions traversées. Je tiens à
souligner ici que cet intervalle a été choisi au hasard (dans une traversée étu-
diée par la suite) et qu’on retrouve cette caractéristique sur d’autres fenêtres
montrées en annexe B, page 137. Ces pics sont donc des artefacts qui rendent
inutilisable l’opération de despin sous ISDAT. L’équipe suédoise responsable
de cette partie de ISDAT à laquelle ces observations ont été transmises, n’a
pas pu fournir de réponse ni apporter de correctif. Le passage en grandeur
physique et en repère ﬁxe des données STAFF a donc été eﬀectué par la suite
via les procédures ROPROC.
2.2.4 Les fluctuations électriques : instrument EFW
Cet instrument est composé de 4 câbles de 50m de long situés dans le
plan de rotation du satellite et au bout desquels sont accrochées des sphères
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Fig. 2.8 – Spectres de données STAFF obtenue par le logiciel ISDAT. Le graphe
de gauche est obtenu dans le repère tournant, celui de droite est obtenu dans le
repère ﬁxe. L’axe des abscisses débutent à 0.35Hz aﬁn de masquer la puissance du
champ continu (vu vers 0.25Hz) visible dans le repère tournant. Les spectres sont
la moyenne de FFT de 512 points. Pour se convaincre, on peut les comparer aux
spectres obtenus sur la même période avec les ROPROC (cf. annexe B, page 137).
conductrices. L’ensemble constitue deux paires de dipôles électriques et or-
thogonaux et quatre sondes de langmuir. Il donne accès aux ﬂuctuations du
champ électrique et à la densité thermique du plasma. Le fait d’avoir deux
composantes seulement est généralement compensé par l’hypothèse Epar = 0.
On peut remarquer que le problème du despin existe aussi avec cet instru-
ment. Cependant le champ continu est plus faible. La synchronisation des
mesures est assurée entre les instruments STAFF et EFW.
2.2.5 Les ions observés par CIS
L’expérience CIS est composée de HIA et CODIF. CODIF permet de
discriminer les propriétés des ions suivant leur masse alors que HIA qui a
une meilleure résolution angulaire, ne diﬀérencie pas les diﬀérentes espèces
ioniques. La fonction de distribution 3D des vitesses est mesurée sur une
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période de rotation, alors qu’elle est accessible en 2D toutes les 62.5ms. On
moyenne en général les fonctions de distribution sur 3 périodes soit environ
12 s. A partir de cette distribution, on remonte aux diﬀérents moments : la
vitesse, la densité et la température du ﬂot des protons. HIA possède une très
bonne résolution angulaire (5.625◦) ce qui permet de mesurer le ﬂux précisé-
ment par rapport au champ magnétique et ainsi d’avoir la distribution des
ions en fonction de leur angle attaque (en anglais, pitch angle). Les gammes
d’énergie sont réparties de manière logarithmique entre 5 eV et 32KeV. Les
produits les plus utilisés par la suite sont les moments de la fonction de dis-
tribution, le ﬂux temporel des ions suivant leur énergie et ce même ﬂux selon
l’angle d’attaque.
2.2.6 Les électrons vus par PEACE
L’expérience permet de mesurer la fonction de distribution des électrons.
On déﬁnit trois domaines angulaires : alignés avec B, anti-alignés avec B et
perpendiculaires à B. Les gammes d’énergie couvrent à peu près le domaine
[5 eV, 4 keV]. Les produits les plus utilisés sont les spectrogrammes du ﬂux
en fonction de l’énergie selon les trois directions, la forme de la fonction de
distribution et la température électronique.
2.3 Les propriétés du vent solaire vues par ACE
2.3.1 Instrumentation ACE
Le satellite Advanced Composition Explorer (ACE) orbite dans le milieu
interplanétaire au point de Lagrange L1 qui est situé sur l’axe Terre-Soleil,
entre les deux astres, à une distance d’environ 1.5 millions de kilomètres de
la Terre. Situé dans le vent solaire, ACE renseigne sur les propriétés de ce
dernier et mesure le champ magnétique interplanétaire (IMF). L’instrument
MAG mesure le champ magnétique. SWEPAM mesure la vitesse du ﬂot, la
densité de protons, le rapport des protons aux ions Hélium et la température
radiale des protons. Et EPAM mesure le ﬂux des protons dans une gamme
d’énergie, le ﬂux des électrons dans deux gammes d’énergie et le ﬂux des ions
dans quatre gammes d’énergie.
2.3.2 Calage des données ACE et Cluster
Le satellite ACE fonctionne pendant la mission Cluster. L’intérêt de cou-
pler les données des deux est d’obtenir une information sur les propriétés du
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vent solaire au voisinage de la magnétopause lorsque Cluster est situé dans
la magnétosphère ; les propriétés des cornets sont par exemple diﬀérentes sui-
vant l’orientation de l’IMF. Le principe est simple : en supposant que le vent
solaire se propage en ligne droite entre le point L1 et la Terre, les données
mesurées à un instant t0 par ACE renseignent sur l’IMF au voisinage de la
magnétosphère à un instant t0 + δt où δt est le temps mis par le vent solaire
pour atteindre la Terre.
La prédiction des conditions du vent solaire et du champ magnétique
interplanétaire gelé nécessite alors simplement la connaissance de la vitesse
du vent solaire puisque la distance est connue. Le temps moyen mis par le
plasma pour aller de ACE à la magnétopause est donc :
δtmoy = distmoy/vitmoy (2.1)
Soit :
δtmoy = 1.5.10
6/450 = 3300 s (2.2)
Ou en minute :
δtmoy = 55 min (2.3)
Décaler les données de ACE d’une heure (ou 55 minutes) permet donc
d’avoir une première estimation. Pour aﬃner, on regarde la vitesse du vent
solaire sur la période étudiée. Puis, on calcule un décalage par période de
vitesse à peu près constante. Dans la partie haute altitude des cornets po-
laires, les satellites sont dans la magnétogaine juste avant ou juste après.
On peut donc également caler les données en faisant coïncider les rotations
des champs magnétiques mesurées par le satellite ACE à celles mesurées par
FGM sur un satellite Cluster lorsque ce dernier est dans la magnétogaine.
Bien que l’estimation du décalage temporel soit complexe (le vent solaire
a une trajectoire en spirale et non en ligne droite à l’origine d’une incerti-
tude (Russell et al., 1980)) et soumis à de grandes variabilités de la vitesse, le
décalage des données dans le temps donne souvent de bons résultats (Vontrat-
Reberac et al. (2003), par exemple). D’un a manière générale, elle est insuf-
ﬁsante pour une prédiction précise de tous évènements magnétosphériques
(Weimer et al., 2003; Weimer, 2004).
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Chapitre 3
Traversée du cornet polaire par
Cluster le 23 mars 2002
Ce chapitre traite d’une étude de cas de traversée du cornet polaire de l’hé-
misphère nord par les satellites Cluster. On y retrouve les propriétés typiques
des cornets comme la dispersion temps-latitude des ions, la dépendance aux
propriétés du vent solaire, le plasma stagnant ou encore la présence d’ondes
électromagnétiques. L’étude détaillée multi-instruments permet de tisser des
liens entre ces observations et l’utilisation de la technique de ﬁltrage en k
tirant bénéﬁce des quatre satellites éclaire les ﬂuctuations magnétiques sous
un nouveau jour.
3.1 Présentation générale de la traversée
3.1.1 Identification des cornets
Orbite La ﬁgure 3.1 montre la magnétosphère et la traversée du cornet par
la ﬂotte Cluster le 23 mars 2002, projetée dans le plan (XZ)GSM (avec Y=0).
Comme le montre le tableau 3.1, les satellites progressent selon le méridien
midi-minuit entre 10 et 12hTU1.
La ﬂotte est représentée à 9h00TU (croix) et à 13h00TU (carrés) suivant
le code de couleurs BRGB. Entre ces deux instants, seule la position du
satellite 1 est indiquée, toutes les 30 min et par des carrés noirs. Dans un
souci de clarté, la séparation entre les satellites, de 100 km environ, a été
multipliée par 100 sur la ﬁgure autour du satellite 1, c’est-à-dire que seule la
position de celui-ci est exacte. Les lignes de champ tracées sont obtenues à
1Dans ce chapitre, toutes les heures, sauf indication contraire, sont données en temps
universel (TU) — et ce même si TU n’est pas précisé après l’heure.
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l’aide du modèle T89 (Tsyganenko, 1989). Les lignes oranges correspondent
à des lignes de champ de la magnétosphère calculées à 10h40TU et les lignes
noires sont celles qui passent par le satellite 1. On voit sur cette ﬁgure les
satellites Cluster se déplacer depuis le lobe nord jusqu’à la magnétogaine en
traversant le cornet polaire à haute-altitude. La trajectoire, de la magnéto-
sphère vers le vent solaire, est dite sortante. La forme des lignes de champ
passant par le satellite 1 montre que a priori la ﬂotte ne traverse pas le
côté jour de la magnétosphère. La connaissance de l’orbite permet de mieux
appréhender l’étude des données.
Heure (TU) XGSM (RE) YGSM (RE) ZGSM (RE) λGSM (deg)
10h 3.26 0.12 7.81 82.5
11h 4.82 −0.35 8.14 80.5
12h 6.26 −0.91 8.26 78.4
Tab. 3.1 – Evolution de la position du satellite 1 au cours de la traversée étu-
diée. Les distances sont données en rayons équatoriaux terrestres (RE). La latitude
(λGSM ) correspond à celle du pied de la ligne passant par le satellite. La ligne
de champ est construite à partir du modèle T89 avec 1 comme valeur de l’indice
magnétosphérique ikp.
Présentation des données La ﬁgure 3.2 présente un aperçu des don-
nées du satellite 1 lors de la traversée du cornet polaire nord le 23 mars
2002. Pour identiﬁer les diﬀérentes régions, nous utilisons, de haut en bas, le
spectrogramme des ﬂuctuations magnétiques (ondes UBF) (a), la vitesse du
ﬂot (b), la densité ionique (c), le spectrogramme de l’énergie des ions (d), le
champ magnétique continu (e) et les composantes parallèle et perpendiculaire
de la vitesse du ﬂot des ions (f ). Les données vectorielles sont données dans
le repère GSM. L’activité magnétique débute à 10h10. Ensuite on observe
une succession de pics d’activité dont l’intensité et la durée sont variables. A
11h38, le niveau moyen franchit un palier ce qui correspond à la traversée de
la magnétopause vers la magnétogaine, comme montré dans le paragraphe
suivant. Des moments de calme sont observés vers 10h45 et 11h25. Jusqu’à
10h43, la vitesse, décroissante, du ﬂot est dominée en premier lieu par vz < 0
et en second lieu par vx < 0. Vers 10h50, vx est minimale (−200 km/s), puis
vy > 0 domine les autres composantes jusqu’à 11h20. Les trois composantes
restent alors faibles avant d’augmenter et se stabiliser rapidement (11h38) :
vx à environ −250 km/s, vy autour de 20 km/s et vz à 200 km/s. La densité
évolue par palier : d’abord très inférieure à 1 cm−3 avant 10h10, puis entre 1 et
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Fig. 3.1 – Trajectoire de Cluster lors de la traversée du cornets nord le 23 mars
2002, projetée dans le plan (XZ)GSM . Les 4 satellites sont représentés selon le
code couleur BRGB à 9hTU (croix) et à 13hTU (carrés). La séparation entre les
satellites a été multipliée par un facteur 100 autour du satellite 1. Les positions
de ce dernier et les lignes de champ passant par celles-ci (lignes noires) sont entre-
temps repérées toutes les demi-heures. Les lignes de champ de la magnétosphère
(lignes oranges) également obtenues à l’aide du modèle T89 (Tsyganenko, 1989)
sont tracées pour 10h40.
3 cm−3 jusqu’à 10h16. elle se stabilise alors entre 4 et 8 jusqu’à 11h38. L’aug-
mentation est alors soudaine (35 cm−3 à 11h40) avant de ﬂuctuer entre 20 et
30 cm−3. La distribution du ﬂux, caractérisée d’abord par des ions à 2 keV,
inclut progressivement des particules moins énergétiques, jusqu’à 30 eV. Elle
est ensuite centrée jusqu’à la ﬁn de l’événement autour de 800 eV, avec une
nette augmentation de l’intensité du ﬂux à partir de 11h38. Le champ ma-
gnétique continu (courbe bleue) est de nature dipolaire (décroissance quand
on s’éloigne de la Terre) jusqu’à 11h25 (moins de 10 nT). Puis, l’intensité
remonte jusqu’à 30 nT valeur à laquelle elle se stabilise à partir de 11h40.
On peut noter également de très fortes ﬂuctuations sur B à partir de 10h45.
L’orientation du champ vers −z conﬁrme sa nature dipolaire. Une rotation
assez nette à lieu à 11h38, puis une plus brève vers 11h56.
Régions traversées La très faible densité (<< 1 cm−3) des protons, le très
faible ﬂux d’énergie, et la nature dipolaire du champ magnétique indiquent
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Fig. 3.2 – Données acquises par Cluster 1 le 23/03/2002 entre 9h50 et 12hTU.
De haut en bas, le spectrogramme des ﬂuctuations magnétiques (a) mesurées par
STAFF, la vitesse du ﬂot de plasma (b), la densité ionique (c) et le ﬂux des ions en
fonction de leur énergie (d), mesurés par CIS/HIA, le champ magnétique continu
(e) mesuré par FGM et les vitesses de ﬂot parallèle (noir) et perpendiculaire (va-
leur absolue, en rouge) (f ). Les pointillés rouges délimitent les régions traversées,
nommées au dessus de la ﬁgure.
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que le satellite est dans les lobes jusqu’à 10h00 environ. On observe entre
10h00 et 10h10 un ﬂux de plasma dont l’énergie, 2 keV, est caractéristique
de celle de la magnétogaine. Il s’agit vraisemblablement de la couche limite
à haute-latitude. De 10h10 à 10h16, les augmentations progressives du ﬂux
de plasma, dirigé vers la Terre (le ﬂot est aligné avec B0, cadre f ), et de la
densité (cadre c) ainsi que l’apparition de ﬂuctuations magnétiques (cadre a)
marquent l’entrée dans les cornets. Malgré ces ﬂuctuations, le champ garde
une nature dipolaire (orientation des composantes de B) donc magnétosphé-
rique. Il n’y a donc aucun doute pour identiﬁer cette région à celle du cornet
nord suivant les critères décrits dans le chapitre 1, page 9.
L’apparition du plasma correspond à celle d’ions ayant une énergie de
l’ordre de quelques keV. La détection progressive d’ions de moins en moins
énergétiques se fait conjointement à une diminution de la latitude invariante
comme l’indique la dernière colonne du tableau 3.1.
Cette signature est compatible avec un site de reconnexion situé sur
la magnétopause vers les lobes. La frontière suivante apparaît nettement à
11h38 sur chacun des panneaux : la densité augmente brusquement, le champ
magnétique s’ampliﬁe progressivement et tourne d’un coup, l’énergie croît,
l’intensité du ﬂux des ions augmente, la vitesse de ﬂot augmente et les ﬂuc-
tuations magnétiques se développent. L’écoulement du ﬂot dirigé suivant les
z croissants et en direction anti-solaire (vx < 0) indique qu’il suit la forme de
la magnétopause. Le plasma contourne donc l’obstacle formé par la magné-
tosphère. Cette observation ajoutée au fait que le champ magnétique ne soit
plus magnétosphérique indiquent que le satellite 1 a traversé la magnéto-
pause à 11h38 pour entrer dans la magnétogaine. Les zones traversées sont
donc successivement le lobe nord, le cornet polaire nord de 10h10 à 11h38
et la magnétogaine, conformément à ce que laisse prévoir la ﬁgure 3.1. Le
régime de la vitesse du ﬂot (cadre f ) des ions sépare trois régions distinctes
dans le cornet : la première dominée par la vitesse parallèle (10h10-10h43), la




L’estimation des conditions interplanétaires au voisinage de la magnéto-
sphère au moment de la traversée du cornet provient des mesures de ACE,
décalées dans le temps de 55 minutes (cf. page 45). Ces données sont pré-
sentées sur la ﬁgure 3.3. De bas en haut on trouve successivement, le champ
magnétique, la vitesse totale du ﬂot et la densité. On remarque immédia-
— 51 —
Chapitre 3 : Traversée du cornet polaire par Cluster le 23 mars 2002
Fig. 3.3 – Les conditions interplanétaires mesurées par ACE le 23/03/2002 corres-
pondent de haut en bas à la densité en cm−3, à la vitesse du ﬂot en km/s (norme)
et les trois composantes GSM du champ magnétique en nT. Les données sont pré-
sentées de 09h30 à 12h30 (TU au niveau de Cluster) et préalablement retardées de
55 minutes.
tement un important changement dans les propriétés du vent solaire entre
11h48 et 11h50. Le saut de densité (de 5 à 12 cm−3), la forte augmentation
en intensité de By (de −4 à −9 nT) et l’augmentation de la vitesse du ﬂot
(de 400 à 460 km/s) font penser à un choc interplanétaire 2. Le temps de
trajet du vent solaire depuis le point L1 jusqu’à la magnétosphère sera donc
sensiblement diﬀérent avant et après le choc. La première tâche est donc de
déterminer à quel instant le choc arrive sur la magnétopause. Pour ce faire,
on décale les donnés ACE non plus de 55 minutes mais du temps mis par
le choc pour arriver. On utilise vx du vent solaire au moment du choc et
on calcule précisément la distance à parcourir entre ACE et Cluster pour
trouver un décalage correspondant à 49 minutes. La ﬁgure 3.4 présente le
champ magnétique mesuré à bord d’ACE (panneau du haut) décalé de cette
nouvelle valeur ainsi que le champ magnétique mesuré par le satellite 1 de
Cluster (panneau du bas). On voit dans ce cas que lorsque Cluster est dans
la magnétogaine (à partir de 11h40, cf. partie précédente), les données sont
correctement ajustées : les deux rotations visibles sur By et Bz vers 11h52 et
2Sans entrer dans les détails, un choc interplanétaire résulte d’une éjection coronale.
Celle-ci implique un plus grand flux de matière provenant du soleil d’où une augmentation
de la densité et de la vitesse de propagation du plasma.
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Fig. 3.4 – Champ magnétique mesuré à bord d’ACE et décalé dans le temps de
49 minutes (haut) et champ magnétique mesuré à bord du satellite 1 de Cluster
(bas). Les données sont présentées de 11h00 à 12h15 et dans le repère GSM.
11h55 sont observées à une minute près sur les deux panneaux. La première
rotation est observée juste avant 11h52 par les deux instruments alors que la
seconde est vue sur ACE avec une minute d’avance.
Le choc arrive selon la ﬁgure 3.4 vers 11h42, alors que Cluster est déjà
dans la magnétogaine (depuis 11h38). Cependant un fort gradient suivant
By est visible sur FGM au moment du passage de la magnétopause, entre
11h38 et 11h42. Ce gradient correspond au choc dont on peut dire qu’il arrive
au passage à travers la magnétopause, c’est-à-dire qu’il comprime la magné-
tosphère et fait sortir la ﬂotte de la magnétosphère. Cette magnétopause
a été traitée par Lavraud et al. (2004b) qui ont conclu que cette frontière
était dynamique ce que l’étude précise de l’IMF conﬁrme. Pour la traversée
des cornets, nous savons maintenant qu’il faut décaler les données de ACE
en tenant compte uniquement de la vitesse du vent solaire avant le choc.
Comme cette dernière est peu variable, la moyenne des vitesses deux heures
avant le choc est utilisée. Le temps de décalage des données, retenu par la
suite, est alors de 57 minutes.
Remarques : l’utilisation de ACE pour prédire les conditions interpla-
nétaires au voisinage de la magnétosphère est d’autant plus ﬁable que les
conditions sont stables et il faut considérer dans l’analyse une incertitude de
quelques minutes.
Sites de reconnexion attendus selon l’IMF
L’utilisation des données du champ interplanétaire pour expliquer la dy-
namique des cornets a déjà été appliquée avec succès lors d’une autre tra-
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Fig. 3.5 – Champ magnétique interplanétaire mesuré par ACE le 23/03/2002 et
retardé dans le temps de 57 minutes. De bas en haut l’angle horaire, Bx, By, Bz
et l’intensité de B0 sont aﬃchés. Les composantes sont présentées dans le repère
GSM. Les pointillés rouges délimitent la période pendant laquelle Cluster 1 est
dans le cornet. Les traits bleus indiquent une orientation nord stable de l’IMF.
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versée (Vontrat-Reberac et al. (2003), e.g.). La ﬁgure 3.5 présente de haut
en bas, successivement la norme du champ magnétique (cadre a) puis ses
trois composantes (dans l’ordre Bz, By et Bx) et l’angle horaire (cadre e)
déﬁni par arctan−1(By/Bz). On rappelle que ces données ont été décalées
de 57 minutes ce qui explique que le choc interplanétaire qui arrive sur la
magnétopause à 11h40 ne soit détecté que dix minutes plus tard (vu sur l’in-
tensité du champ magnétique, cadre a) : sa vitesse de propagation n’a pas été
prise en compte dans le décalage des données. Le champ est principalement
nord et ce de manière stable jusqu’à 10h33 (cadre b). Par la suite la situa-
tion est moins nette. Bz est sud jusqu’à 11h00, excepté les quelques minutes
avant 10h50. Puis il redevient nord jusqu’à 11h38 mais de manière moins
forte qu’au début de l’événement. A la ﬁn de l’intervalle, Bz reste presque
nul avant d’osciller quelque peu. By (cadre c) ﬂuctue autour de 0, entre −2 et
+2 nT, avant d’être nettement orienté vers le matin (By < 0) à compter de
10h30. Cette tendance est moins forte, vers 10h39 et 10h54, et l’orientation
de By est indécise entre 11h17 et 11h32. Bx (cadre d) reste faible jusqu’à
11h00 avant d’être dirigé vers le soleil avec une intensité de 2 nT. L’angle
horaire (cadre e) montre que Bz domine By jusqu’à 10h30 et entre 11h15 et
11h30. Entre ces deux périodes, By est généralement plus important que Bz
(angle horaire proche de 90 ◦).
Ces conditions interplanétaires nous indiquent donc la probabilité d’une
reconnexion côté lobe (faible angle horaire et Bz > 0), jusqu’à 10h33 et entre
11h15 et 11h33 — ces périodes sont représentées par des traits horizontaux
bleus sur la ﬁgure 3.5. Le dernier intervalle est cependant moins stable et
dans la durée et dans l’orientation. Entre-temps, lorsque la composante By
domine (angle horaire proche de 90 ◦), le site de conﬁguration anti-parallèle
des champs se déplace vers l’axe matin-soir, ce qui implique de la convection
selon cet axe, dans notre cas orienté depuis le matin vers le soir (By < 0). Pour
résumer, l’inﬂuence de l’IMF est claire jusqu’à 10h30 et doit se traduire par
une reconnexion vers les lobes. Le reste du temps, le champ interplanétaire
n’est pas suﬃsamment stable et dans ces cas la, les eﬀets dans les cornets
sont diﬃcilement prévisibles, même si on peut s’attendre à un déplacement
des sites de reconnexion anti-parallèle vers le matin entre 10h35 et 11h15 et
donc à observer une convection dirigée vers le soir.
3.1.3 Description du cornet
La ﬁgure 3.2, dans l’optique d’étudier les interactions entre les ondes UBF
et le plasma, montre trois régimes diﬀérents du ﬂot, l’énergie et la densité
des ions étant stables en première approximation pendant la traversée. Tout
d’abord jusqu’à 10h43, le plasma est principalement dirigé vers la Terre, puis
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— de 10h50 à 11h18— vers le soir et enﬁn jusqu’à 11h38, on observe une
vitesse de ﬂot assez faible. En plus de cette ﬁgure, nous utilisons la ﬁgure 3.6
qui présente entre 10h06 et 11h54, l’angle horaire du champ interplanétaire
(a), le ﬂux des ions en fonction de l’angle d’attaque (b), l’intensité de la
vitesse parallèle et la projection en GSM de la vitesse perpendiculaire (c),
la puissance intégrée des ondes magnétiques (d), la vitesse d’Alfvén et le
rapport δE/δB (e) et le spectrogramme des ﬂuctuations électriques (f ).
Observations sur les ions L’angle horaire rappelle les moments propices
à un site d’injection situé sur les lobes : jusqu’à 10h33 et entre 11h15 et 11h33.
Des tubes de plasma majoritairement descendant (angle d’attaque proche de
0◦) alternent avec des régions isotropes jusqu’à 10h44. La situation semble
s’inverser par la suite ; la population descendante est souvent moins intense
que celle qui remonte (11h01, 11h05, 11h10 et 11h15 pour les cas les plus
marqués). La population ionique est globalement isotrope à partir de 11h15
et ce jusqu’à 11h36. En eﬀet deux minutes avant le passage de la magnéto-
pause, on observe deux faisceaux d’ions de même intensité qui correspondent
vraisemblablement à une couche limite. Sur le cadre c, la vitesse parallèle
(courbe bleue) conﬁrme les observations faites sur l’angle d’attaque.
A l’entrée des cornets la vitesse perpendiculaire (cadre c, courbes noire,
rouge et verte) est principalement dirigée selon −z. A partir de 10h20 v⊥x
(en noir) est nettement positive ; la convection solaire est un indice fort pour
un site de reconnexion vers les lobes. Cela change brusquement vers 10h49
avec un extremum (130 km/s dans la direction anti-solaire). Dès lors, la
convection (v⊥) est orientée principalement vers y. Les trois composantes
perpendiculaires restent alors toutes assez faibles jusqu’au passage dans la
magnétogaine ; quelques sursauts ont lieu avant 11h20, autour de 11h23 et
de 11h31.
Observations sur les ondes La puissance des ﬂuctuations magnétiques
est négligeable avant 10h10. Après une intensiﬁcation signiﬁcative à 10h16,
s’ensuit une période pendant laquelle l’activité varie entre 10−3 et 5 10−2
nT2. Après la diminution très nette de la puissance des ondes à 10h45, un
pic isolé est observé à 10h49 avant qu’elle repasse par un minimum moins
signiﬁcatif (un point de mesure). Puis, toujours par bouﬀées, les ondes s’in-
tensiﬁent progressivement jusqu’à 11h12, heure du maximum observé dans
le cornet : 10−1 nT2. La diminution est alors brutale et l’on observe quelques
soubresauts d’activité autour de 11h18, à 11h23 et vers 11h33. Le passage
de la magnétopause s’accompagne d’ondes très intenses, de 11h38 à 11h44,
puis dans la magnétogaine le niveau diminue mais reste plus élevé que dans
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Fig. 3.6 – Cette ﬁgure présente de haut en bas, l’angle horaire de l’IMF (a), l’angle
d’attaque des ions (de toutes énergies) (b), la vitesse parallèle et perpendiculaire
du ﬂot des ions (c), la puissance intégrée des ﬂuctuations magnétiques (d), la
superposition de la vitesse d’Alfvén (en noir) et du rapport δE/δB (en rouge)
(e) et le spectrogramme des ﬂuctuations électriques (f ). Les périodes d’intenses
ﬂuctuations magnétiques sont grisées et numérotées.
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le cornet, ce qui est habituel pour ces régions (Perraut et al., 1979; Anderson
et al., 1982; Rezeau et al., 1989). On a identiﬁé 10 bouﬀées d’activité dans le
cornet : elles apparaissent en grisé sur les cadres c et d de la ﬁgure 3.6. Elles
sont chronométrées dans le tableau 3.2, page 68.
La vitesse d’Alfvén (va), et le rapport δE/δB ont une allure semblables
dans le cornet à un facteur 5 près (diﬀérence entre les échelles). Dans la
magnétogaine, les deux valeurs sont plus proches. δE/δB est en dessous de
la vitesse d’Alfvén pendant la première partie de la traversée, jusqu’à 10h55.
Les deux courbes ont alors une allure similaire. A quelques moment δE/δB
excède largement va : 10h20, 10h33, 10h46, 10h52 et 11h25. Les ﬂuctuations
électriques sont très intenses du côté lobe des cornets. Cette activité décroît
jusqu’à 10h40 ; elle reste alors à un niveau moyen avec une intensiﬁcation à
10h50 et 10h54. Les ﬂuctuations sont très faibles entre 11h10 et 11h38. Le
niveau dans la magnétogaine reste à peu près constant sans être beaucoup
plus intense, après une brève intensiﬁcation au voisinage de la magnétopause,
ce qui avait été déjà vu par André et al. (2001).
Les injections côté lobe L’apparition progressive des ions les moins éner-
gétiques (cf. ﬁg. 3.2) est cohérente avec la dispersion en latitude provenant
d’un site de reconnexion situé dans les lobes. La convection dans la direc-
tion solaire (v⊥x > 0) est observée nettement pendant les injections jusqu’à
10h38. Cela est compatible avec les données du vent solaire. Le décalage
entre la ﬁn des injections côté lobe et la rotation du champ interplanétaire
s’explique par l’incertitude qui accompagne le décalage des données ACE.
Le dernier tube contenant du plasma unidirectionnel (autour de 10h50) est
fortement convecté dans la direction anti-solaire ce qui impose dans la cadre
de la reconnexion un site situé vers l’équateur par rapport à la position des
satellites. Dans ce cas on s’attendrait à voir le tube reconnecté contenir des
ions magnétosphériques (d’une énergie de 10 keV environ), ce qui n’est pas
le cas. Cette injection est donc particulière et le champ interplanétaire qui
tourne beaucoup à cette période ne permet pas de ﬁxer la position du site
de reconﬁguration anti-parallèle dans ce cas.
Les jets unidirectionnels de plasma descendants (appelés parfois jets ou
injections) sont détectés jusqu’à 10h18, puis pendant les intervalles de temps
indiqués ci-après et qui couvrent les bouﬀées d’onde indiquées entre paren-
thèses :
– 10h22 7−→ 10h30 (bouﬀée 2)
– 10h34 7−→ 10h39 (bouﬀée 3)
– 10h49 7−→ 10h51 (bouﬀée 4)
Cette diminution de la durée, comme celle de la valeur maximale de la vitesse
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parallèle, peut s’expliquer par le fait que les satellites en avançant dans le
cornet sont traversés par des tubes reconnectés depuis plus longtemps. Ces
tubes contiennent alors une proportion plus importante d’ions qui ont été
réﬂéchis à plus basse altitude par la force miroir, ce qui à la fois diminue la
vitesse du ﬂot et augmente la part des particules remontantes.
L’activité des ondes est fortement liée à la nature du plasma : les pics
d’activité magnétique correspondent aux périodes d’injections. On peut éga-
lement noter l’atténuation de l’activité électrique vers 10h20, entre deux in-
jections. La puissance maximale des ondes est du même ordre de grandeur
dans chacun des pics. Les injections entre 10h13 et 10h16 correspondent par
contre à un niveau d’activité magnétique faible. A ce moment, le plasma est
peu dense (cf. ﬁgure 3.2, page 50, cadre c).On peut raisonnablement pen-
ser que l’intensité du ﬂux injecté est lié à la puissance des ondes qui est
donc sensible aux paramètres du plasma. Les périodes entre les injections
contiennent du plasma qu’on peut dire stagnant : d’une part la vitesse d’en-
semble est faible mais surtout la distribution est isotrope3 (cadre b). Ces
régions stagnantes correspondent à des zones où un semblant de régime per-
manent s’établit : les particules injectées ne sont plus fortement accélérées
car la ligne de champ reconnectée s’est redressée et les particules miroitées à
basse-altitude (angle d’attaque proche de 180◦) ont eu le temps de remonter
au niveau du satellite. Une vision alternative est que ces régions soient des
lignes de champ doublement reconnectées — dans les hémisphères nord et
sud—, donc fermées.
Convection du flot vers le soir Après la dernière injection signalée par
une grande vitesse parallèle (10h48), celle-ci ne dépasse qu’occasionnelle-
ment 50 km/s, à 10h53, 11h06 et 11h20 ; cela est principalement dû à la
présence permanente de particules miroitées (cadre b). La composante y de
la vitesse perpendiculaire dépasse, elle, souvent les 100 km/s, brièvement à
11h00, 11h03 et plus longuement autour de 11h06 et 11h11. Cette convection
dirigée vers le soir est une signature potentielle d’injections de particules vers
le côté matin de la magnétopause. Le champ interplanétaire pendant cette
période est orienté assez nettement vers le matin et l’angle horaire proche de
−90◦ entre 11h00 et 11h12 indique un site de reconnexion côté matin selon
un schéma de reconﬁguration anti-parallèle. Par contre on ne voit ni grande
vitesse parallèle (cadre c), ni ﬂux fortement alignés avec B0 (cadre b), pas
plus qu’une dispersion de l’énergie en latitude (cf. ﬁg. 3.2, page 50).
Cela n’est pas paradoxal, si on considère la position du satellite par rap-
3On ne parle pas de plasma stagnant en présence de deux faisceaux opposés, situation
qui donne également une vitesse d’ensemble nulle.
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port à la localisation présumée du site de reconnexion. La trajectoire est
contenue dans le plan (XZ) ce qui explique que la structure spatiale de l’eﬀet
de dispersion en latitude soit observée lorsque le site d’injection est contenu
dans ce plan (cas de l’IMF nord). Dans le cas d’une injection côté matin,
l’eﬀet de dispersion est observé dans le plan (YZ) (voir 4.1, page 104, la
traversée du 5 janvier 2002). D’autre part le mouvement conﬁné autour de
y = 0 place le satellite dans une région dans laquelle on observe les par-
ticules les moins énergétiques et les moins alignées avec B0. Pour observer
les particules les plus énergétiques, il faudrait être placé plus vers le matin,
c’est-à-dire vers le site de reconnexion ; cela explique non seulement la détec-
tion de protons faiblement alignés avec B0 mais aussi la présence permanente
d’ions miroités. Finalement, l’absence de signatures d’injections sur la vitesse
parallèle, l’angle d’attaque et l’énergie est tout à fait compatible avec un site
d’injections situé vers le matin.
La signature électronique peut conﬁrmer que ces périodes de convection
vers le soir correspondent bien à des injections sur des lignes nouvellement
ouvertes sur lesquelles on doit trouver des électrons de haute énergie alignés
et anti-alignés avec le champ magnétique. L’observation du ﬂux d’électrons
mesuré par PEACE (cf. ﬁgure 3.7) indique que les périodes de convection
correspondent à une telle augmentation du ﬂux, d’une manière même plus
signiﬁcative que lors des injections d’ions détectées entre 10h10 et 10h50.
L’arrêt de ces signatures est observé vers 11h24 soit 6 minutes après la li-
mite qui avait été ﬁxée à partir des observations tirées des données ions. Un
résultat remarquable étant l’absence totale de ﬂux parallèle et énergétique
au moment de l’injection identiﬁée à 10h49 laquelle était déjà la seule à cor-
respondre à un tube convecté dans la direction anti-solaire. L’identiﬁcation
entre 10h55 et 11h25 d’injections (d’après les électrons) provenant du côté
matin (d’après les ions), est compatible avec l’orientation du champ inter-
planétaire, en tenant compte d’une incertitude de quelques minutes puisque
l’orientation de l’IMF devient défavorable (|θ| < 45◦) à un site de reconnexion
côté matin vers 11h15. On peut même maintenant ajouter que les périodes
de forte convection du ﬂot des ions sont associées avec les ﬂux les plus in-
tenses d’électrons alignés avec B0, ce qui est une condition pour considérer
des injections. De même l’activité magnétique UBF enregistrée passe par des
maxima locaux lors des périodes de convection. Ainsi dans ce cas, il semble
que l’on puisse encore associer chacun des pics d’activité électromagnétique
à des phénomènes d’injections.
Cornet stagnant Les diﬀérentes composantes de la vitesse restent infé-
rieures à 50 km/s de 11h18 à 11h38. Le champ étant dans une conﬁguration
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Fig. 3.7 – Flux des électrons mesurés par PEACE en fonction de leur angle d’at-
taque à deux énergies. Les bouﬀées d’ondes magnétiques ULF sont indiqués par les
barres horizontales bleues.
favorisant la reconnexion côté lobe au moins jusqu’à 11h34. Cette région peut
donc être identiﬁée comme le cornet stagnant (SEC), identiﬁé par Paschmann
et al. (1976) et dont la présence sous IMF nord a été montrée par Lavraud
et al. (2004b). L’origine du SEC est encore sujette à caution. La possibilité de
lignes doublement reconnectées n’est pas une idée nouvelle (Song and Rus-
sell, 1992). Des travaux récents basés sur la conjonction d’observations au sol
et Cluster suggèrent que de telles lignes correspondent au SEC (Bogdanova
et al., 2005). Savin et al. (2004) considèrent pour leur part que le plasma
stagnant ne correspond pas à une région ﬁxe mais à un piégeage local dû à
un faible champ magnétique.
Les données électrons indiquent la présence d’injections possibles : assez
longues de 11h18 à 11h21 puis plus brèves vers 11h23 et 11h33. les données
sur les ions conﬁrment à ces instants une intensiﬁcation du ﬂot aligné avec
B0. On note une fois de plus la présence de maxima locaux de l’activité
magnétique à ces instants. Les injections n’ont pas de signature évidente sur
les ions ; la puissance mesurée des ondes est plus faible que dans les injections
précédentes.
Conclusions Les points importants de cette section concernant la traversée
sont les suivants :
– La dynamique du cornet polaire dépend fortement de l’orientation du
champ interplanétaire : les injections de particules à la magnétopause
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proviennent d’abord depuis le lobe quand la composante nord de l’IMF
est prédominante, puis depuis le côté matin quand c’est la composante
matin de l’IMF qui domine ; enﬁn le satellite croise le cornet stagnant,
structure typique d’un IMF nord, lorsque le champ interplanétaire re-
prend cette orientation.
– L’incertitude du temps de décalage des données ACE rend diﬃcile la
corrélation des propriétés du cornet à celle du vent solaire lorsque celui-
ci n’est pas stable, comme par exemple le jet vu vers 10h49.
– Toutes les injections ne sont pas clairement vues à la fois sur les données
ions et sur les données électrons.
– Des ondes électromagnétiques ULF sont détectées de manière systéma-
tique lors des injections.
3.2 Simultanéité ondes/injections
3.2.1 Lien entre le plasma et δE/δB
Activité électromagnétique La nature électromagnétique des ondes est
conﬁrmée par l’allure semblable des évolutions du rapport δE/δB et de
la vitesse d’Alfvén (notée vA) (cf. cadre e de la ﬁgure 3.6). En eﬀet les
rares périodes où δE/δB est largement supérieur à vA (vers 10h20, 10h33,
10h46, 10h52 et 10h54), ni l’activité magnétique (cadre d) ni celle électrique
(cadre f ) ne sont importantes : ces valeurs sont certainement liées au niveau
de bruit des instruments. Les variations de δE/δB, comme remarqué par An-
dré et al. (2001), peuvent s’expliquer par des variations dans les paramètres
du plasma comme le champ magnétique continu et la densité. Dans le cas
présent, δE dont le niveau moyen diminue entre les lobes et la magnétopause,
est plus sensible que δB à la décroissance de B0 au cours de la traversée. Cette
similarité dans l’évolution de δE/δB et de vA fait penser que les ﬂuctuations
électromagnétiques sont dominées par le mode d’Alfvén. En considérant les
eﬀets d’un rayon de Larmor ﬁni dans la relation de dispersion du mode d’Alf-
vén, le rapport δE/δB est supérieur (ici d’un facteur 3 à 4) à vA (Stasiewicz
et al., 2000). Dans le cas présent, le rapport est calculé entre 0.35 et 2Hz soit
dans le domaine non-MHD des ondes d’Alfvén, ce qui est une source d’écart
supplémentaire.
Sensibilité à la densité La ﬁgure 3.8 présente la puissance des ﬂuctua-
tions magnétiques UBF (courbe noire) superposée au diagramme du ﬂux de
tous les ions en fonction de leur angle d’attaque (cadre du haut) et à la den-
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sité (en rouge, cadre du bas) mesurée par CIS 4. Le choix de l’échelle (linéaire
et entre 0 et 12 part cm−3) pour mettre en valeur les variations de densité dans
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Fig. 3.8 – Courbe de la puissance des ondes ULF (entre 1 et 10Hz) superposée
aux données de l’angle d’attaque (toutes énergies) (haut) et à la densité (bas).
Les bouﬀées d’ondes observées entre 10h54 et 11h12 (numéros 5 à 9)
passent par des maxima et des minima croissants. Il a déjà été noté qu’elles
sont détectées lors de périodes de convection d’intensités comparables. De
même les signatures électroniques ne présentent pas non plus une telle gra-
dation (cf. ﬁg. 3.7). Pendant cette période, la densité croît environ de 3 à
10 part cm−3. Or une augmentation de la densité et de δB contribuent respec-
tivement à une diminution de vA et de δE/δB. L’intensiﬁcation observée des
bouﬀées est vraisemblablement une conséquence de la sensibilité de δE/δB
aux paramètres du plasma comme la densité, ici via vA.
L’intense activité électrique enregistrée entre 10h53 et 10h54 entraîne une
augmentation de δE/δB (voir courbe rouge, cadre e, ﬁg. 3.6). Dans le même
temps, la densité prend sa valeur minimale sur l’ensemble du cornet, ce qui
contribue à augmenter vA (voir courbe noire, cadre e, ﬁg. 3.6). Il est donc
intéressant de noter d’une part que δE/δB suit les mêmes variations que vA
4On peut remarquer que la densité présentée ici est en accord avec la valeur de la
fréquence plasma, lorsque elle est visible dans les données Whisper (non montrées ici).
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— avec cependant une variabilité plus importante (cf. cadre e, ﬁg. 3.6)— et
d’autre part que certaines variations de paramètres du plasma inﬂuant vA
peuvent se voir sur une seule composante du rapport δE/δB.
A noter : Les évolutions similaires de vA et du rapport δE/δB laissent
à penser qu’une grande partie du spectre électromagnétique est de nature
alfvénique.
3.2.2 Corrélation entre les ondes et la vitesse du flot
Lors des jets provenant des lobes La ﬁgure 3.9 présente les ondes UBF
magnétiques (en rouge) avec la vitesse parallèle du ﬂot (à gauche) et la com-
posante perpendiculaire (à droite) respectivement pendant la période où la
reconnexion opère vers le lobe et celle où elle se produit vers le ﬂanc, côté
matin. La simultanéité entre les injections venant des lobes (caractérisée par
une grande vitesse parallèle) et un renforcement des ondes avaient été noté
précédemment (3.1.3, page 58). D’une manière plus générale, la conjonction
des faisceaux de protons de la magnétogaine dirigés vers la Terre avec une ac-
tivité ULF n’est pas nouvelle (D’Angelo et al., 1974; Le et al., 2001). Le cadre
de gauche permet de montrer dans le cas présent la remarquable conjonction
des deux observations, et ce dès 10h16, heure à laquelle le satellite entre dans
le cornet. Les ondes se développent dès que v‖ devient grand (comme à 10h22
10h34, bouﬀées 2 et 3). Puis, l’activité UBF diminue en même temps que les
injections deviennent moins marquées. Dans certains cas, l’angle d’attaque
des ions (cf. ﬁg. 3.8, cadre du haut) permet de compléter les observations
d’injections peu visibles sur la vitesse (à cause d’un fond de plasma diﬀus).
Ainsi, à 10h32, on observe deux ﬁnes injections qui correspondent à une in-
tensiﬁcation des ondes (et une légère augmentation de la vitesse parallèle).
A partir de 10h52, cette corrélation n’est plus aussi nette : les ondes ont un
niveau moyen qui reste élevé, bien que la v‖ diminue régulièrement.
Période de forte convection Entre 10h58 et 11h18, le ﬂot est dominé
par la composante vy de la vitesse perpendiculaire. Le cadre de droite de la
ﬁg 3.9 montre le module de v⊥ en noir. Les échelles font que cette courbe se
superposent à celle de la puissance des ondes (en rouge), entre 10h58 et 11h10,
ce qui traduit la corrélation des deux phénomènes. Par la suite, les deux
courbes connaissent des évolutions similaires, même si c’est de manière moins
nette après 11h20. Ces observations montrent de manière sans équivoque
que ces tubes nouvellement reconnectés —à la magnétopause côté matin—
auxquels correspondent ces fortes vitesses perpendiculaires sont tout autant
associés que dans le paragraphe précédent à une intensiﬁcation des ondes
UBF.
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Fig. 3.9 – Courbe (en rouge) de la puissance des ondes ULF (entre 1 et 10Hz)
superposée aux courbes (en noire) des composantes de la vitesse du ﬂot respecti-
vement parallèle (cadre de gauche, entre 10h12 et 11h00) et perpendiculaire (cadre
de droite, entre 10h54 et 11h36).
Note : La présence d’une activité UBF signiﬁcative lors de faisceaux uni-
directionnels de plasma provenant de la magnétogaine relatée par Le et al.
(2001) se retrouve dans la première partie de la traversée du cornet. La pé-
riode suivante montre que cette activité électromagnétique est associée aux
tubes nouvellement reconnectés en général, et qu’elle ne résulte pas simple-
ment de la présence d’un ﬂot dirigé vers la Terre.
3.3 Les bouffées d’activité magnétique
3.3.1 Allure
Les données présentées sur les spectrogrammes ou sur les courbes de puis-
sance montrent que l’activité UBF est de nature sporadique. Les périodes de
forte activité ont des durées variables généralement comprises entre 2 et 10
minutes. La réalisation de spectre limite la durée minimale visible des bouf-
fées à la taille de la fenêtre utilisée pour les calculer, ≈ 20 s (ou 512 pts) dans
le cas des ﬁgures précédentes (ﬁg. 3.6, page 57 et ﬁg. 3.2, page 50). La forme
d’onde présentée sur la ﬁgure 3.10 est celle mesurée depuis le satellite 1 lors
de la traversée du cornet (de 10h16 à 11h37). On remarque que les ondes
arrivent par paquets relativement compacts. Les bouﬀées vues jusqu’à 10h52
ont une amplitude maximale de 4 nT. Jusqu’à 11h10, les ondes sont vues
pendant des durées plus courtes. Les amplitudes maximales sont détectés au
milieu des bouﬀées et elles sont de 8 nT. Les évènements qui sortent du lot
par la brièveté de leur intensité par rapport à leur environnement sont vus
entre 10h54 et 10h56. Lors de la dernière période d’intense activité UBF, de
11h17 à 11h20, les ﬂuctuations d’amplitudes maximales sont observées au
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Fig. 3.10 – Forme d’onde de la composante alignée avec le champ magnétique (z
du repère SR2), entre 10h16 et 11h37).
début du paquet d’ondes.
A noter : Les ﬂuctuations arrivent bien par bouﬀée assez longues : il
n’y pas de fortes ﬂuctuations en dehors des longues périodes d’activité. Par
ailleurs, la résolution des spectrogrammes 20 s retenue dans les ﬁgures précé-
dentes est bien suﬃsante sauf pour les deux pic vus vers 10h55.
3.3.2 Polarisation
La polarisation des ondes s’étudie dans le repère MFA (cf. annexes A,
page 133). Perpendiculairement à B0, le signal est considéré non plus selon
les composantes d’un repère ﬁxe mais comme la superposition d’un mode
polarisé droit et d’un mode polarisé gauche. La ﬁgure 3.11 présente pour
chacun des 4 satellites de bas en haut la puissance intégrée totale, le rapport
des puissances perpendiculaires Bgauche/Bdroit et le rapport des puissances
dans les directions perpendiculaire et parallèle. Les quatre satellites mesurent
des puissance qui restent sensiblement du même ordre de grandeur tout au
long de l’événement (cadre du bas), car ils sont proches les uns des autres.
Les puissance des modes gauche et droit sont d’intensités équivalentes
(rapport proche de 1 dans le cadre du milieu), lorsque l’activité magnétique
UBF est signiﬁcative (à partir de 10h10). Le passage dans la magnétogaine
n’est pas visible. Les valeurs extrêmes, comme celles mesurées vers 10h46 ou
11h02, sont vues lorsque la puissance passe par un minimum : elles ne sont
pas représentatives du milieu. Aucune polarisation ne ressort du signal dans
les cornets, comme dans la magnétogaine.
Le rapport des puissances dans les directions perpendiculaires (B2⊥ =
B2G + B
2
D) à celui de la puissance en parallèle vaut 10 à l’entrée dans les
cornets. Il décroît jusqu’à une valeur de 3-4 vers 10h54. Cela marque la ﬁn
de la domination des modes polarisés perpendiculairement. Par la suite, y
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Fig. 3.11 – Puissance totale intégrée sur l’intervalle [0.4, 10] Hz mesurée par les 4
satellites (bas), rapport des ﬂuctuations perpendiculaires et parallèles ( B2⊥/B
2
‖),
rapports des deux composantes perpendiculaires gauche et droite (B2G/B
2
D). Les
courbes ont été tracées à partir de la puissance des ﬂuctuations estimées sur
512 points, lissées sur 5 points. le lissage apporte la lisibilité nécessaire lors de
la superposition de 4 courbes.
compris dans la magnétogaine, le rapport ﬂuctue autour de 2, ce qui, rapporté
au nombre de composantes de chacun des termes du rapport (rep. 2 et 1),
donne une importance équivalente à chaque direction.
La domination des ﬂuctuations perpendiculaires conﬁrme la nature alfvé-
nique des ondes UBF (déjà remarquées avec l’évolution similaire du rapport
δE/δB et de vA). L’identiﬁcation d’ondes d’Alfvén par la méthode ﬁltrage
en k est l’objet de la prochaine section. La seconde période (après 10h55,
bouﬀées 6 à 10)) est nettement plus isotrope ce qui implique que d’autres
modes, compressionnels, sont également présents.
A noter : Le type de polarisation des ondes dans les cornets est séparée
en deux périodes : avant 10h55 (bouﬀées 1 à 5), les ﬂuctuations magnétiques
UBF sont d’autant plus alfvéniques que les satellites sont proches de l’entrée
de cornets. Par la suite, l’activité électromagnétique est isotrope, tout comme
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dans la proche magnétogaine.
3.3.3 Pentes
Le tableau 3.2 présente les pentes moyennes des spectres de puissance
obtenues lors des diﬀérentes bouﬀées dont la période, repérée par un indice
dans la colonne de gauche, est indiquée dans les deux colonnes suivante. La
pente obtenue est calculée pour les composantes perpendiculaires et paral-
lèle. L’écart-type correspondant est également indiqué. Nous avons utilisé
pour chaque période des fenêtres de 256 points moyennées sur 5 fenêtres.
La résolution temporelle est de 64 points. La pente est calculée sur chaque
spectre log − log par une régression linéaire. Aﬁn de limiter l’inﬂuence des
hautes-fréquences, privilégiées par cette méthode (la représentation log− log
densiﬁe le nombre de points avec les fréquences croissantes), la régression est
menée entre 0.35 et 8Hz seulement.
Pente Ecart-type
Période Début → Fin ⊥ ‖ ⊥ ‖
1 10h16 → 10h20 -3.6 -3.0 0.28 0.47
2 10h22 → 10h30 -3.4 -3.3 0.29 0.33
3 10h33 → 10h39 -3.3 -2.9 0.36 0.36
4 10h48 → 10h51 -3.0 -2.7 0.22 0.16
5 10h53 → 10h56 -2.9 -2.8 0.18 0.34
6 10h58 → 11h01 -2.8 -2.8 0.14 0.20
7 11h02 → 11h03 -2.8 -2.9 0.10 0.28
8 11h05 → 11h07 -2.7 -2.7 0.16 0.09
9 11h10 → 11h11 -2.6 -2.5 0.14 0.10
10 11h16 → 11h20 -2.8 -3.0 0.22 0.29
Tab. 3.2 – Pentes moyennes des spectres magnétiques calculés pendant les bouﬀées
d’onde.
Le spectre montre une dépendance linéaire entre la fréquence et la puis-
sance : l’écart-type reste faible (< 10%) et les spectres ont une allure, non
présentée ici, similaire à celui de la ﬁgure 1.11, page 29. Les pentes sont
comprises entre -3.5 et -2.5. Pour chaque période, la pente la plus grande
est marquée en caractères gras. Jusqu’à la période 5, le spectre ⊥ est beau-
coup plus raide que le spectre ‖. A partir de ce moment, les pentes sont
comparables à celles obtenues en parallèle précédemment.
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Ainsi, les pentes les plus raides sont obtenues pour les composantes per-
pendiculaires au champ lorsque plus d’énergie s’y trouve que sur la compo-
sante parallèle (résultats de l’étude de la polarisation). Bien que la valeur
moyenne des pentes, comprise entre 8/3 et 11/3, fasse penser à une cascade
turbulente de type Kolmogoroﬀ, cela est loin d’être évident ici car notre étude
est menée en fonction de la fréquence et non du nombre d’onde.
Un alternative pour expliquer le raidissement des pentes uniquement sur
les modes perpendiculaires avant 10h55 est l’inﬂuence de l’eﬀet Doppler.
Dans la première partie du cornet (jusqu’à 10h55), les ondes sont corrélées à
des ﬂots unidirectionnels de plasma (grande vitesse parallèle). L’eﬀet Doppler
résultant aﬀecte les ondes se propageant parallèlement au champ magnétique.
Cependant l’ordre de grandeur de la pente du spectre ‖ n’évolue pas tellement
des périodes 1 à 10. Si c’est eﬀectivement l’eﬀet Doppler qui inﬂuence les
pentes, il en découle que les ondes se propagent avec le plasma descendant
(qui provient, également après 10h55, de tubes reconnectés récemment). La
vitesse ⊥ est plus grande — donc l’eﬀet Doppler plus remarquable — dans
la deuxième partie de la traversée du cornet où les pentes des spectres sont
semblables à celles obtenues dans la direction parallèle.
A noter : Lorsque l’énergie des ondes UBF se trouvent majoritairement
dans les composantes perpendiculaires au champ magnétique, les spectres
correspondant sont les plus pentus ; ailleurs, les pentes calculées se valent.
La transition intervient au même moment (≈ 10h55) que celle qui sépare les
injections de protons provenant depuis une direction antisolaire des injections
provenant des ﬂancs. Ce raidissement de pente peut résulter tout aussi bien
de l’apparition d’autres types d’onde suggérée par la diﬀérence de polarisation
et par le plasma qui n’est plus unidirectionnel que d’une moindre inﬂuence
de l’eﬀet Doppler.
3.4 Filtrage en k
3.4.1 Méthode
Traitement du Signal Le ﬁltrage en k est une méthode multi-points de
caractérisation des champs électromagnétiques. Elle a été développée en vue
de la mission Cluster (Pinçon and Lefeuvre, 1991; Pinçon and Motschmann,
1998). Elle permet d’obtenir la répartition de l’énergie magnétique dans l’es-
pace de Fourier (k, ω) discrétisé, à partir de la matrice de corrélation spatio-
temporelle du champ magnétique B(r, t) mesuré en plusieurs points de l’es-
pace. Le nom de la méthode provient de la technique utilisée pour obtenir
la densité spectrale d’énergie : la puissance correspondant à chaque couple
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de fréquences spatio-temporelles (ω,k) est déterminée en appliquant sur les
données un ﬁltre non-linéaire qui ne laisse passer que les informations du
signal relatives à ce couple. Pour plus de détails —par exemple, sur la carac-
térisation de chacun des ﬁltres— on pourra se référer, en plus des ouvrages
cités ci-dessus à Pinçon (1989) et Sahraoui (2003). La méthode a déjà été
appliquée avec succès dans la magnétogaine par Sahraoui et al. (2003, 2004)
qui ont identiﬁé plusieurs modes plasmas (miroir, Alfvén, . . . ).
Validité des hypothèses Cette technique suppose la stationnarité et l’ho-
mogénéité des signaux, au sens statistique, c’est-à-dire que les diﬀérences
entre les formes d’onde observées en chacun des points de mesure ne résultent
que d’eﬀets spatio-temporels. Ces eﬀets sont en moyenne semblables au cours
du temps. Pratiquement, ces hypothèses ne sont jamais totalement vériﬁées.
On déﬁnit donc un critère visuel sur l’amplitude des formes d’onde : si les pics
ont une allure similaire en chacun des points, on considère les hypothèses vé-
riﬁées (et cela même si les pics sont détectés à des temps diﬀérents). La durée
des pics la plus brève pour laquelle cela est vrai donne une estimation de la
fréquence maximale pour laquelle les résultats du ﬁltrage sont valables. Par
exemple, si les pics d’une durée de 2 s sont visibles sur les quatre satellites,
les résultats du traitement de ﬁltrage en k ont un sens jusqu’à 0.5Hz.
Domaines de définition Le domaine de déﬁnition des fréquences vient
des propriétés classiques des transformées de Fourier. La fréquence maximale
accessible est déﬁnie à partir de la fréquence d’échantillonnage des données
fe par le théorème de Shannon : max(f) = fe/2 et l’intervalle ∆f entre deux
fréquences d’étude est fe/N , où N est le nombre de points de la transformée
de Fourier. Les fréquences d’étude sont notées fsat, l’indice rappelant qu’elle
sont mesurées dans le repère des satellites.
Le domaine de déﬁnition des nombres d’onde accessibles peut se noter
([−kxmax , kxmax ] , [−kymax , kymax ] , [−kzmax , kzmax ]) où kxmax , kymax et kzmax sont
déﬁnis par les séparations minimales entre les diﬀérents points de mesure, ici
les quatre satellites. Le pas en fréquence spatiale n’est en principe pas limité
par la méthode. Elle est ici choisie en fonction de l’ordre de grandeur des
phénomènes physiques étudiés par rapport à la séparation des satellites. Dans
la suite, le choix s’est porté sur 60 valeurs par composante. Le pas ∆kx,y ou z,
selon chaque direction, est donc ≈ kxmax,ymax ou zmax/30. Ce domaine discrétisé
est aussi appelé plus simplement « grille » des k accessibles.
Identification des modes Une grille, en 3D dans l’espace des k, est ob-
tenue pour chacune des fréquences d’étude. On repère pour chacune d’entre
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elles la position du maximum de l’énergie. Lorsque les maxima se trouvent
dans une même région pour plusieurs fréquences, on peut considérer qu’ils
correspondent à un seul et même mode, qu’il va falloir identiﬁer. Le premier
élément à disposition est l’orientation de son vecteur d’onde par rapport à
B0.
Dans les études suivantes, on va en plus représenter dans la grille les
solutions des équations de la MHD-Hall obtenues dans les mêmes conditions
de plasma ainsi que le mode miroir dont la fréquence est nulle. Les données
expérimentales étant dans le repère du satellite, ces solutions, connues dans le
repère du plasma, y sont transposées à l’aide de la vitesse de ﬂot du plasma,
déterminée par les mesures de HIA. La présence à proximité des maximums
d’un mode de la MHD-Hall donne un première piste quant à sa nature.
Cette première identiﬁcation basée sur un modèle ﬂuide, n’est qu’approxi-
mative. Les modèles cinétiques permettent une vériﬁcation plus précise des
modes trouvés. Pour cela, on estime la relation de dispersion du mode ex-
périmental en calculant la fréquence dans le repère du plasma des vecteurs
d’onde des maxima de l’énergie. Ce calcul nécessite juste de tenir compte
de l’eﬀet Doppler avec la formule : fsat = f + kmax.vflot/sat, où f est la fré-
quence dans le repère du ﬂot et vflot/sat la vitesse du ﬂot par rapport au
satellite. Cette relation de dispersion est comparée à celle obtenue par le pro-
gramme WHAMP (Rönnmark, 1982) qui donne la propagation de mode dans
un plasma composé de protons et d’électrons à partir des données expérimen-
tales suivantes : le champ magnétique continu B0, la densité du plasma, les
températures parallèles et perpendiculaires des ions, Ti‖ et Ti⊥, et des élec-
trons , Te‖ et Te⊥. On considère que les fonctions de distribution des deux
populations sont maxwelliennes. Cela permet de conﬁrmer, ou non, la nature
du mode expérimental.
On a vu précédemment que les périodes d’intenses ﬂuctuations magné-
tiques sont détectées dans les cornets simultanément avec des tubes magné-
tiques récemment reconnectés. Ces périodes sont caractérisées par des vitesses
importantes et surtout très variables. Le problème dans le cornet est donc de
définir sur l’intervalle d’étude des ondes une vitesse de flot homogène pour
corriger l’effet Doppler alors qu’elle varie fortement pendant cet intervalle.
Cela justiﬁe que plusieurs jeux de vitesses soient utilisés.
« Aliasing » Lors du calcul du spectre, il peut s’opérer un phénomène
de repliement de certaines fréquences spatiales qui fait que des informations
relatives à des fréquences supérieures à la taille du domaine de déﬁnition
se retrouve à l’intérieur. Dans ce cas, le mode, un artefact, est dénommé
alias. Un exemple d’identiﬁcation d’un pic comme étant un alias est présenté
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Fig. 3.12 – Evolution entre 06h00 et 15h00 de paramètres du tétraèdre déﬁni
par les quatre satellites. Distance (en km) de chacun des satellites au mesocentre
(cadre du bas). Cœﬃcients d’élongation (en noir) et de planarité (en rouge) (cadre
du haut).
dans Sahraoui et al. (2003). Les vecteurs réciproques déﬁnissent une base de
toutes les localisations possibles des alias d’un vecteur d’onde. Cependant,
il est impossible de prévoir en quels nœuds du réseau vont eﬀectivement
apparaître les alias.
3.4.2 Cas du 23 mars 2002
Géométrie du tétraèdre Certains des paramètres géométriques du té-
traèdre formé par les quatre vaisseaux sont représentés sur la ﬁgure 3.12.
L’élongation e et la planarité p (cadre du haut) passent par zéro à 13h00.
Au même moment, la distance de chacun des satellites au barycentre (cadre
du bas) est de 60 km. Dans cette conﬁguration, les satellites forment un té-
traèdre régulier. C’est donc à cet instant que les eﬀets tridimensionnels sont
le mieux identiﬁés. Cette distance est la séparation minimale entre les satel-
lites Cluster. A cet instant les satellites ont déjà franchi la magnétopause (cf.
3.1.1, page 49) et sont dans la magnétogaine.
La conﬁguration spatiale des quatre satellites lors de cette traversée est
de type pseudo-sphère (e2 + p2 < 0.4). La forme de la boîte des k accessibles
est donc d’allure cubique. Dans les cornets, pour cette séparation inter sa-
tellites, on observe rarement des phénomènes de moins d’une seconde sur les
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quatre vaisseaux ; 1Hz est donc la limite supérieure des fréquences étudiées.
Le tableau 3.3 indique la position des satellites par rapport au barycentre
des quatre points et montre qu’ils sont en conﬁguration rapprochée.
XMFA ( km) YMFA ( km) ZMFA ( km)
satellite 1 -22.9 -13.7 -48.9
satellite 2 -7.0 33.3 14.6
satellite 3 -24.1 -27.1 61.3
satellite 4 54.0 7.6 -27.0
Tab. 3.3 – Positions de chacun des satellites par rapport au mésocentre de la
constellation. Les distances sont données en kilomètres dans le repère MFA moyen
calculé autour de 10h50.
3.5 Etude des ondes vers 10h50
3.5.1 Trois périodes d’injection
Données L’étude de la traversée a montré la nature sporadique de l’activité
électromagnétique ULF dans les cornets. Une de ces périodes est ici étudiée
à l’aide la méthode de ﬁltrage en k. Le pic vu vers 10h50 est intéressant
pour plusieurs raisons : la puissance des ondes est élevée et la population des
protons est nettement dominée par le ﬂot descendant — le mélange de deux
populations pourrait introduire des processus plus complexes.
Sur les cadres de gauche de la ﬁgure 3.13, les trois composantes dans le
repère MFA du champ magnétique, de bas en haut Bx, By et Bz, mesurées
par chacun des quatre satellites (suivant le code couleur BRGB) sont présen-
tées de 10h48 à 10h51. Le repère MFA est déﬁni avec la valeur moyenne du
champ magnétique sur les trois minutes. Les deux cadres de droite présentent
pendant cette période, en bas, les composantes parallèle (courbe noire) et per-
pendiculaire (courbe rouge) de la vitesse du ﬂot et, en haut, l’intensité du
ﬂux des ions en fonction de leur angle d’attaque. La période est caractéri-
sée par plusieurs injections successives visibles sur les cadres de droite de la
ﬁgure. Les intervalles retenus correspondent aux injections à la fois les plus
intenses (fort ﬂux de plasma aligné avec le champ) et présentant une popu-
lation descendante dominante (grande vitesse parallèle). Ce dernier critère
élimine l’injection vue à 10h49min00s sur l’angle d’attaque car la vitesse pa-
rallèle associée n’est pas assez marquée. Par ailleurs, la vitesse parallèle qui
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Fig. 3.13 – Les trois cadres de gauche présentent de bas en haut les composantes
x, y et z de la forme d’onde magnétique mesurée par les quatre satellites (données
FGM auxquelles le champ magnétique moyen a été soustrait) et présentée dans le
repère MFA, entre 10h48 et 10h51. A droite, sont représentés pendant la même
période, de bas en haut, la vitesse de ﬂot du plasma — la composante parallèle en
noire et l’intensité de la composante perpendiculaire en rouge— et le diagramme
du ﬂux de tous les ions en fonction de leur angle d’attaque (données du satellite 1).
passe par deux extrema à 10h49min20s et 10h49min40s résout l’injection vue
sur le diagramme de l’angle d’attaque entre 10h49min15s et 10h49min50s
en deux injections successives. Les trois sous périodes retenues sont délimi-
tées par des traits en pointillés verticaux sur chacun des cadres de la forme
d’onde et sont nommées ∆T1, ∆T2 et ∆T3 sur le cadre en haut à gauche.
Elles correspondent aux intervalles :
– ∆T1 : de 10h49min10s à 10h49min30s.
– ∆T2 : de 10h49min30s à 10h49min50s.
– ∆T3 : de 10h50min10s à 10h50min40s.
Les propriétés du milieu moyennées sur les quatre minutes sont :
– B0( nT) = (−21.2,−2.9,−27.5)GSE , |B0| = 35 nT
– densité ionique : n = 5.2 part cm−3
– rayon de Larmor : ρ = 71 km
– gyrofréquence des protons : fci = 0.53 Hz
– vitesse d’Alfvén : vA = 336 km/s
– température des ions : T‖ i = 332 eV, T⊥ i = 372 eV
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– température des électrons : T‖ e = 4.3 eV, T⊥ e = 15.1 eV
– nombres d’ondes accessibles :
{kxmax , kymax , kzmax} = {0.0494, 0.0512, 0.0674} ( rad/km)
Les propriétés spectrales Les spectres obtenus lors de chacune des in-
jections sont présentés sur la ﬁgure 3.14. La puissance totale est tracée en
noir, celle selon la direction du champ magnétique z en rouge et la puis-
sance moyennée selon les deux composantes perpendiculaires en bleu. Les
trois spectres ont des caractéristiques communes : les ﬂuctuations parallèles
sont les plus importantes jusqu’à 0.2Hz environ5, puis la puissance perpen-





Fig. 3.14 – Spectres de la puissance magnétiques totale (en noir), parallèle (en
rouge) et perpendiculaire moyenne (en bleu) pendant chacune des trois périodes
étudiées, ∆T1, ∆T2 et ∆T3, de haut en bas. Spectres provenant de la forme d’onde
du satellite 1.
L’intervalle de dominations des ﬂuctuations magnétiques perpendiculaires
au champ est très nette sur ∆T1 avec un facteur 10 par rapport à la compo-
sante parallèle, un peu moins pendant ∆T3 et limitée pendant ∆T2. Dans ce
5C’est-à-dire sur une ou deux fréquences d’étude.
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dernier cas, la puissance spectrale perpendiculaire est supérieure entre 0.22
et 0.8Hz seulement. Cette étude préliminaire exclut la présence de modes pu-
rement compressionnels entre 0.1Hz et 1Hz et conforte la probable nature
alfvénique des fluctuations magnétiques comme vu en 3.3.2, page 67. Ces
spectres suivent en première approximation une loi de puissance. Cela signi-
ﬁe qu’il n’y a pas de fréquences privilégiées indiquant la présence d’ondes
monochromatiques.
3.5.2 Etude de l’intervalle ∆T1
La ﬁgure 3.15 présente le plan (kx, ky) contenant la valeur maximale de
la densité l’énergie pour chacune des douze premières fréquences étudiées. La
présentation de ces résultats se fait selon les explications données en 3.5.2,
page 76.
Présentation des résultats Le repère d’étude est le repère MFA, où la
composante z est alignée avec le champ magnétique (cf. 1.1.1 et A). Pour cha-
cune des fréquences d’étude, on aﬃche le plan (kx, ky) contenant le maximum
de la densité d’énergie. La région contenant le kmax pour plusieurs fréquences
est celle du mode dominant qui sera suivi. Les isocontours de la densité de
puissance sont tracés en noir dans les plans (kx, ky) retenus (voir par exemple
la ﬁgure 3.15). La légende au dessus de chacun des cadres contient les infor-
mations relatives à la localisation du kmax du plan. Sa localisation, en kx, ky
et kz, et les valeurs maximale et minimale de l’énergie du plan sont écrites
en noir ; au dessus, en bleu, on trouve la valeur de k⊥, composante perpen-
diculaire de kmax , puis l’angle entre kmax et B0 ainsi que la fréquence du
maximum dans le repère du plasma.
Sur les plans (kx, ky), on dessine en rouge les solutions des équations de
la MHD-Hall et en bleu le mode miroir qui a une fréquence nulle dans le
repère du plasma. Généralement, à cause de sa fréquence qui reste basse, les
courbes du mode magnétosonore lent sont celles qui sont le plus proche du
mode miroir. Le mode magnétosonore rapide a un nombre d’onde qui ne croît
pas beaucoup avec la fréquence. On s’attend donc à voir les courbes qui lui
correspondent dans une zone proche de k = 0. La relation de dispersion du
mode d’Alfvén est contenue entre celles des deux modes précédemment cités.
Puis les relations de dispersion expérimentales des modes dominants sont
tracées en couleur dans le repère (k⊥ ρ, f/fci), où ρ et fci sont respectivement
le rayon de Larmor et la gyrofréquence des protons (pour voir un exemple, cf.
ﬁgure 3.16, page 79). A chaque couleur correspond une vitesse utilisée pour
estimer la fréquence des kmax dans le repère du ﬂot. On rajoute en noir sur
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ces ﬁgures, les relations de dispersion des modes identiﬁés avec le programme
WHAMP.
Enﬁn, pour faciliter l’identiﬁcation des maximas secondaires, on met ar-
tiﬁciellement à zéro l’énergie présente autour des maximas plus importants.
Cela fait apparaître dans les plans de coupes des carrés blancs qui n’ont donc
rien de physique.
La localisation de tous les maxima est contenue dans les plans kz =
±0.0011 rad/km 6 qui sont deux plans consécutifs en z. Cela indique une
concentration de l’énergie sur un mode se propageant principalement dans
la direction perpendiculaire au champ. D’ailleurs kmax fait un angle avec le
plan orthogonal à B0 de moins de 10
◦ pour les trois premières fréquences et
un angle de 2 ◦ ou moins à partir de fsat = 0.35 Hz. Cet angle de propagation
est typique du mode d’Alfvén cinétique.
Entre deux fréquences consécutives, la position du maximum se déplace
de proche en proche, vers les kx négatifs, et ce jusqu’à 0.79Hz : il s’agit d’un
seul et même mode. A partir de fsat = 0.53 Hz, un pic d’énergie apparaît
progressivement du coté des kx positifs. Celui-ci, une fois que son maximum
est entré dans la boîte, devient le mode contenant la plus grande valeur de
la densité de puissance spectrale à partir de fsat = 0.88 Hz. La encore, le pic
se déplace de proche en proche, mais cette fois vers l’origine. Il s’agit donc
d’un second mode. Les isocontours visibles en même temps sur la gauche
du plan correspondent au mode qui dominait précédemment. Le maximum
de l’énergie de ce mode n’est plus dans le domaine des k accessibles. Il n’y
a qu’un seul mode par plan à basse fréquence puis deux à partir de fsat =
0.53 Hz.
Lors de cette injection, un mode seul domine le spectre jusqu’à 0.79Hz,
fréquence pour laquelle un second mode d’intensité équivalente est complète-
ment apparu. Ces deux modes ont un vecteur d’onde quasi-perpendiculaire au
champ magnétique. Les fluctuations magnétiques qui dominent le spectre sont
bien de nature alfvénique Le mode présent sur tout l’intervalle est d’ailleurs
proche de la courbe théorique du mode d’Alfvén ; l’autre mode n’est proche
d’aucune courbe théorique, mais on peut remarquer que l’énergie qui lui cor-
respond rentre dans la grille au fur et à mesure que celle proche du mode
d’Alfvén en sort. Nous reviendrons sur l’identiﬁcation de ce mode, dit secon-
daire, dans une prochaine section (3.5.5, page 87), en considérant la possibilité
que ce soit un alias du mode principal.
La ﬁgure 3.16 confronte les résultas expérimentaux (cercles de couleur)
aux relations de dispersion des modes existant dans les conditions de plasma
6A l’exception de la fréquence fsat = 0.96 Hz pour laquelle le maximum est dans le plan
voisin kz = −0.0033 rad/km.
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fsat = 0.09Hz fsat = 0.18 Hz fsat = 0.26Hz
fsat = 0.35Hz fsat = 0.44 Hz fsat = 0.53Hz
fsat = 0.61Hz fsat = 0.70 Hz fsat = 0.79Hz
fsat = 0.88Hz fsat = 0.96 Hz fsat = 1.05Hz
Fig. 3.15 – Période ∆T1. Plans (kx, ky) contenant le maximum d’énergie pour
la fréquence indiquée au-dessus de chaque cadre. Les solutions des équations de
la MHD-Hall sont tracées en rouge, et le mode miroir en bleu, dans le repère du
satellite en utilisant la vitesse v3 déﬁnie plus loin.
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Fig. 3.16 – Période ∆T1. Résultats expérimentaux présentés dans le repère
(k⊥ ρ, f/fci). Chaque couleur correspond à un jeu de vitesse utilisé pour corri-
ger l’eﬀet Doppler. Les modes existants trouvés avec WHAMP sont en noir. (ﬁgure
tirée de Grison et al. (2005)).
relevées lors de l’injection. Ces derniers, tracés en noir, sont calculés avec le
programme WHAMP. Il a été précisé dans l’introduction à la méthode que
l’établissement de la relation de dispersion nécessite de connaître la vitesse
du ﬂot plasma par rapport au satellite aﬁn d’estimer les fréquences dans le
repère du plasma. Or, lors de cette injection les vitesses sont très variables
(cf. ﬁg 3.13, cadre en bas à droite) alors qu’il faut une vitesse moyenne. Aﬁn
de mesurer l’impact de la vitesse sur la relation de dispersion, nous avons
utilisé trois vitesses déﬁnies comme-ci dessous :
Chaque série de points de couleur (verte, bleue ou rouge) est propre à un
jeu de vitesse de ﬂot utilisé pour trouver la vitesse qui caractérise le mieux
le ﬂot sur ∆T1. Les vitesses retenues sont :
– v1=(-100, -40, 140) km/s, moyenne sur ∆T1 (20 s)
– v2=(-50, -16, 58) km/s, moyenne sur 180 s entre 10h48 et 10h51
– v3 = (v1 + v2)/2=(-75, -28, 100) km/s
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Les résultats obtenues avec les vitesses v1, v2 et v3 sont tracés respective-
ment en vert, bleu et rouge. Le mode identiﬁé à toutes les fréquences d’étude
a un rapport f/fci qui reste en deçà de 1 et celui qui apparaît seulement à
plus haute fréquence, toujours supérieur à 2.
L’angle de propagation du mode d’Alfvén dans WHAMP est de 88◦
(courbe noire), orientation moyenne du vecteur d’onde expérimental. Le mode
aux fréquences inférieures à fci suit la relation de dispersion du mode d’Alf-
vén trouvé dans WHAMP. Le jeu de vitesse v3 est celui qui s’en rapproche
le plus. La présence d’un mode d’Alfvén n’est pas surprenante aux vus des
études préliminaires (rapport de δE/δB et énergie du spectre polarisé per-
pendiculairement à B0). La nouveauté de ces résultats est de montrer que ce
mode domine l’injection jusqu’aux petites échelles (k⊥ ρ ≈ 4) et que l’identi-
fication est faite à partir de la relation de dispersion. Enﬁn, l’estimation de
la vitesse du ﬂot est nécessairement imprécise de part la nature de la période
étudiée (on veut une vitesse moyenne représentative d’une vitesse variable)
mais cela ne remet pas en cause l’identiﬁcation de ce mode comme un mode
d’Alfvén. Les données à haute fréquence correspondent aux mesures du pic
secondaire (qui apparaît dans les données à de 0.79Hz et au delà). Comme
il a été précisé précédemment, l’identiﬁcation de ce mode est repoussé plus
loin (3.5.5, page 87), après avoir l’étude des pics dominants des périodes ∆T1
et ∆T2.
Remarque : Il existe d’autres pics (non montrés) d’intensités plus faibles
et présents sur moins de fréquence d’étude qui n’ont pas été étudiés.
3.5.3 Etude de l’intervalle ∆T2
Le ﬁltrage en k révèle le maximum de l’énergie dans les plans kz =
±0.0011 rad/km pour les fréquences allant jusqu’à 0.70Hz (sauf pour fsat =
0.35 Hz). La ﬁgure 3.17 présente les plans (kx, ky) contenant le kmax autour
de kz = 0 pour les 8 premières fréquences d’étude. Comme pendant l’inter-
valle ∆T1, le déplacement du maximum présent dans le plan kz ≈ 0 se fait de
proche en proche selon les kx négatifs mais également de manière marquée
selon les ky positifs. L’énergie de ce mode se répartit le long du mode d’Alfvén
théorique (hyperbole rouge sur les ﬁgures). L’angle (kmax,B0) oscille entre
83◦ et 100◦ : le mode se propage perpendiculairement au champ magnétique
continu.
Cette situation rappelle donc l’intervalle ∆T1 mais les isocontours du pic
sont plus éloignés les uns des autres lors de la période ∆T2 ce qui traduit
un étalement plus grand de l’énergie. Cela est illustré sur la ﬁgure 3.18 avec
l’apparition d’un maximum secondaire pour les fréquences 0.35 et 0.44Hz qui
représente 60% de la valeur du pic principal. La forme des isocontours, alignée
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fsat = 0.09 Hz fsat = 0.18 Hz fsat = 0.26 Hz
fsat = 0.35 Hz fsat = 0.44 Hz fsat = 0.53 Hz
fsat = 0.61 Hz fsat = 0.70Hz
Fig. 3.17 – Période ∆T2. Plans (kx, ky) contenant le maximum d’énergie du mode
dominant à basses fréquences.
avec le mode d’Alfvén théorique, pour chaque fréquence d’étude conﬁrme la
nature alfvénique des ﬂuctuations. Une conséquence de cet étalement est
la variabilité de la localisation du kmax : du coin supérieur gauche droit
(fsat = 0.44 Hz) au coin inférieur gauche (fsat = 0.70 Hz
7) du plan (kx, ky).
Ainsi, l’angle de propagation reste très incliné par rapport au champ mais,
contrairement à l’intervalle ∆T1, sans orientation particulière de k dans le
plan (kx, ky).
La comparaison des résultats expérimentaux à ceux obtenus avecWHAMP
sont présentés sur la ﬁgure 3.19. La dispersion du mode dominant la période
7Et ce d’autant plus que pour cette dernière fréquence, le maximum de l’énergie ne
ressort pas franchement du bruit de fond.
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fsat = 0.35Hz fsat = 0.44Hz
Fig. 3.18 – Période ∆T2. Plans (kx, ky) contenant des pics secondaires d’énergie
du mode dominant à basses fréquences. Les zones carrées blanchies indiquent les
parties situées autour des autres maximas et qui ont été mises à zéro pour pouvoir
étudier les pics secondaires ; elles n’ont pas de signiﬁcation physique.
∆T2 est dessinée avec des étoiles bleues pour chacune des huit fréquences
d’étude. La vitesse utilisée pour estimer les fréquences dans le repère du
plasma a été calculée en reprenant la méthode qui a donné les meilleurs ré-
sultats pendant l’intervalle ∆T1, c’est-à-dire en moyennant la vitesse caracté-
ristique de l’intervalle ∆T1 et la vitesse moyenne (calculée sur 3 minutes). Les
courbes noires représentent les relations de dispersion d’un mode d’Alfvén se
propageant à 85◦ (courbe proche de l’axe des abscisses) et 88◦ du champ ma-
gnétique continu. D’autres vitesses ont été utilisées ; l’allure générale de la
relation reste la même mais elles n’ont pas été tracées pour ne pas surcharger
la ﬁgure.
Les points sont répartis dans deux régions : les quatre premiers sont dans
l’intervalle 0.4 < k⊥ρ < 1.5 et sont entre le mode magnétosonore rapide
et le mode d’Alfvén se propageant à 85◦ alors que les quatre derniers sont
entre ce dernier mode et le mode d’Alfvén se propageant à 88◦ dans la région
2.6 < k⊥ρ < 3. Les résultats expérimentaux de la ﬁgure 3.17 montrent que les
kmax correspondants à ces points sont eﬀectivement plus inclinés par rapport
à B0 que les premiers. Puisque tous les points expérimentaux sont proches des
modes d’Alfvén, les fluctuations magnétiques dominants ∆T2 sont de nature
alfvénique.
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Fig. 3.19 – Période ∆T2. Les données expérimentales sont représentées par
des étoiles bleues. Les courbes noires correspondent à des modes calculés avec
WHAMP : le mode magnétosonore rapide (proche de l’axe des ordonnées) et le
mode d’Alfvén, une première fois avec un angle de propagation de 85◦ (haut) et
une seconde fois pour un angle de 88◦ (bas).
3.5.4 Etude de l’intervalle ∆T3
L’étude de la période ∆T3 se fait de la même manière que les deux précé-
dentes et les plans (kx, ky) contenant les maxima d’énergie sont présentés sur
la ﬁgure 3.20. L’énergie est concentrée dans les plans kz = ±0.0011 rad/km
jusqu’à la fréquence d’étude fsat = 0.53 Hz. Le déplacement de proche en
proche de la position du maximum, encore une fois principalement vers les kx
négatifs, montre qu’il s’agit d’un seul et même mode. L’angle (kmax,B0) est
de 90◦ et 83◦ pour les deux premières fréquences. Pour les autres fréquences
d’étude, cet angle est compris entre 88◦ et 89◦. Le mode suivi est toujours
proche du mode d’Alfvén théorique. Au delà de cette fréquence le pic princi-
pal de ce mode n’est plus contenu dans la boîte et le maximum de l’énergie
se retrouve alors dans les plans kz ≈ 0.06 rad/km pour fsat = 0.61, 0.70, 0.96
et 1.05 Hz et kz ≈ −0.05 rad/km pour fsat = 0.79 et 0.88 Hz.
Comme précédemment, la relation de dispersion du mode dominant a
été reconstruite. Le résultat est présenté sur la ﬁgure 3.21 avec en noir le
mode d’Alfvén calculé avec WHAMP pour quatre inclinaisons diﬀérentes
du vecteur d’onde par rapport au champ magnétique continu. Les étoiles
vertes, bleues et rouges correspondent aux résultats expérimentaux, pour
chacune des six fréquences pour lesquelles le maximum de l’énergie du mode
est accessible, corrigés de l’eﬀet Doppler avec trois jeux de vitesse v1,v2 et v3.
v1 est la vitesse moyenne sur les 30 s de la période ∆T3 ; c’est donc la vitesse
« naturelle ». v2 est la valeur médiane de v1 et de la vitesse obtenue sur
les 180 s que dure l’intervalle d’étude ; c’est cette méthode qui avait permis
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fsat = 0.09Hz fsat = 0.18 Hz fsat = 0.26Hz
fsat = 0.35Hz fsat = 0.44 Hz fsat = 0.53Hz
fsat = 0.61Hz fsat = 0.70 Hz fsat = 0.79Hz
fsat = 0.88Hz fsat = 0.96 Hz fsat = 1.05Hz
Fig. 3.20 – Période ∆T3. Plans (kx, ky) contenant le maximum d’énergie pour la
fréquence indiquée au-dessus de chaque cadre.
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85°
88°
Fig. 3.21 – Période ∆T3. Les relations expérimentales sont représentées par des
étoiles vertes, bleues et rouges renvoyant respectivement aux trois jeux de vitesse
v1, v2 et v3. Les courbes noires correspondent de gauche à droite au mode d’Alfvén
calculé avec WHAMP pour des angles de propagation valant respectivement 80 ◦,
85 ◦, 88 ◦ et 89 ◦.
d’obtenir les meilleurs résultats pour la période ∆T1. v3 correspond à une
minoration, approximativement proportionnelle, de v1 indépendante de la
vitesse caractéristique des 180 s :
– v1 = (−36,−32, 104)MFA km/s
– v2 = (−43,−24, 81)MFA km/s
– v3 = (−24,−21, 60)MFA km/s
Les séries liées à v1 (en vert) et à v3 (en rouge) s’éloignent l’une de l’autre
avec les k⊥ croissants. Le premier point des deux séries est presque confondu
avec le mode d’Alfvén se propageant à 80 ◦, ce qui correspond à ce qui est
vu8 à la ﬁgure 3.20. Cela est un peu moins vrai pour le point suivant, situé
vers le mode d’Alfvén se propageant à 80-83 ◦, alors qu’il est trouvé dans les
données avec un angle équivalent à 87 ◦. L’évolution à large k⊥ρ se fait le long
du mode d’Alfvén avec un angle de propagation proche de 88 ◦ pour v3 et 89
◦
pour v1. Ces angles de propagation déduits de WHAMP sont également en
bon accord avec les angles observés pour le maximum de la densité d’énergie
est trouvé (cf. ﬁgure 3.20).
La série obtenue avec v2 a un comportement un peu plus erratique : les
deux premiers points suivent un mode incliné à 88 ◦, ce qui n’est pas tout
à fait le cas dans les données de la ﬁgure 3.20, puis le rapport f/fci stagne
autour de 0.3 pour les derniers points. La vitesse de ﬂot moyennée sur 180 s
utilisée pour déterminer v2 a une orientation diﬀérente de celle de v1 ; la
moyenne des deux, v2, n’est donc représentative ni de l’une ni de l’autre.
8Il est « vu » sur les données un angle de 100◦. Cet angle est équivalent dans WHAMP
à un angle de 80◦ (l’écart à la normale est à chaque fois de 10◦).
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Cela pose un problème puisqu’on s’attend à ce que la vitesse de correction de
l’eﬀet Doppler ait un rapport avec v1 qui est, pour rappel, la vitesse moyenne
sur ∆T3. Les points expérimentaux de cette série ne suivent pas une relation
de dispersion liée à un seul angle de propagation.
Le premier résultat de cette étude est que le raisonnement qui a guidé le
choix de la vitesse de ﬂot caractéristique pour la période ∆T1 n’est pas valable
ici. La vitesse v3 a été déﬁnie en minorant v1 à peu près proportionnellement.
Remarquons a posteriori que c’est aussi ce qui avait été fait pour le choix de
la vitesse sur l’intervalle ∆T1, puisque les vitesses ont toutes une direction à
peu près équivalente (cf. 3.5.2, page 79).
La nature alfvénique du mode ne fait pas de doute au vu des relations de
dispersion obtenues à partir de v1 et de v3. Ces deux relations montrent la
diﬃculté de corriger l’eﬀet Doppler lors de la présence d’un seul mode. La
relation la plus cohérente reste celle obtenue avec v3 qui voit son rapport
f/fci augmenter continûment.
Les autres modes En s’intéressant, aux 6 plans qui contiennent le maxi-
mum de l’énergie lorsque le mode d’Alfvén n’est plus visible, à partir de la
fréquence d’étude 0.61Hz sur la ﬁgure 3.20, les maxima sont trouvés à des k
proches pour fsat = 0.61 et 0.70Hz ; il s’agit donc d’un seul et même mode.
On peut retrouver ce mode à une seule autre fréquence d’étude (non mon-
tré). La forme des isocontours suggère que la localisation du maximum est
en dehors du domaine des k accessibles. L’identiﬁcation de ce mode est donc
impossible.
De même, les maxima vus aux fréquences d’étude 0.79 et 0.88Hz cor-
respondent à un même mode. On peut le suivre pour 8 fréquences d’étude
depuis 0.35Hz dans des plans qui ne sont pas présentés ici. L’angle moyen de
propagation de ce mode est de 140◦, sa fréquence dans le repère du plasma
décroît de 2.7 à 2.1 fci quand le k⊥ ρ augmente de 0.8 à 3.8. La position de
ce pic n’est proche d’aucun mode théorique. Enﬁn, le mode identiﬁé avec
le programme WHAMP avec un tel angle, pour ces valeurs de fréquence et
de nombre d’onde a une partie imaginaire de l’ordre du double de sa partie
réelle, ce qui indique qu’un tel mode est rapidement absorbé. Ce mode est
donc, selon toute probabilité, une conséquence du phénomène d’aliasing9.
Enﬁn les derniers plans, à 0.96 et 1.05Hz (cf. ﬁgure 3.20), ont une maxi-
mum d’énergie qui ne ressort pas tellement du bruit de fond. Il n’a donc pas
été étudié plus avant.
9L’effet d’aliasing résulte du repliement spectral dû au sous-échantillonnage spatial des
données.
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3.5.5 Etude d’un mode secondaire pendant ∆T1
La période ∆T1 est dominée par le mode d’Alfvén. Les résultats du ﬁltrage
en k montrent qu’un second pic apparaît dans la même région à partir de la
fréquence 0.79 Hz. Par suite d’une comparaison avec les résultats de WHAMP,
Grison et al. (2005) ont montré que les points expérimentaux obtenus avec la
vitesse v3 suivent la relation de dispersion du second harmonique d’un mode
de Bernstein.
Depuis, à la suite de diﬀérentes discussions avec J.L. Pincon (LPCE), j’ai
travaillé sur une autre voie — la recherche d’alias — pour étudier ces points
expérimentaux. Une première méthode consiste à prévoir la position des alias
correspondants au mode d’Alfvén en simulant celui-ci pour une fréquence
donnée par une onde plane monochromatique dont le vecteur d’onde est
celui correspondant au maximum de l’énergie dans la grille. L’onde, bruitée,
est calculée en chacun des quatre satellites.
fsat = 0.70 Hz fsat = 0.70 Hz
Fig. 3.22 – Simulation d’une onde plane monochromatique avec le vecteur d’onde
du maximum de l’énergie expérimental dans ∆T1pour la fréquence 0.70Hz. A
gauche, plan du maximum principal, à droite plan du maximum secondaire.
La ﬁgure 3.22 présente les résultats obtenus avec un tel signal pour la
fréquence 0.70Hz10 pour les plans contenant deux maximas. A gauche on
retrouve bien le pic d’Alfvén ce qui est la moindre des choses11 et dans la
ﬁgure de droite on voit également un pic dans un plan proche, à la position
ou apparaît le mode secondaire expérimental. Lorsqu’on monte en fréquence
10Cette fréquence a été retenue car le vecteur d’onde du mode principal est encore dans
la grille, donc les caractéristiques de l’onde plane monochromatique sont bien définies.
11Le bruit ajouté à l’onde monochromatique n’a pas permis de retrouver exactement la
même forme de répartition de l’énergie.
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(la détermination du k du maximum est moins précise car en dehors de la
grille), le pic secondaire qui apparaît dans le traitement de l’onde plane suit
le même déplacement que le mode secondaire expérimental (non montré).
Puisque l’onde simulée était monochromatique, le pic secondaire est un alias
du mode principal. Par conséquent le mode secondaire expérimental ne peut
pas être étudié d’un point de vue physique puisque sa localisation est celle
d’un alias du mode principal.
Une analyse complémentaire selon la méthode présentée dans Sahraoui
et al. (2003) permet de rechercher le vecteur réciproque pouvant correspondre
à cet alias. Dans le cas présent les trois vecteurs réciproques ∆ki sont :
– ∆k1 = (−0.055,−0.032,−0.061) (en rad/km)
– ∆k2 = (−0.039, 0.127, 0.015) (en rad/km)
– ∆k3 = ( 0.005,−0.068, 0.049) (en rad/km)
fsat = 0.79Hz fsat = 0.96Hz
Fig. 3.23 – Période ∆T1. En vert, les solutions des équations de la MHD-HALL
pour le vecteur ∆k = (0.090,−0.027,−0.002) rad/km ont été rajoutées.
La méthode consiste à rajouter dans la grille, les solutions des équations
MHD-Hall pour des vecteurs d’onde correspondant à chacune des combi-
naisons linéaires des vecteurs réciproques12. Les résultats les plus probants
sont obtenus pour le vecteur réciproque ∆k = −∆k1 − ∆k2 − ∆k3 soit
∆k = (0.090,−0.027,−0.002) rad/km.
Les résultats sont présentés sur la ﬁgure 3.23 pour les fréquences 0.79Hz
(cadre de gauche) et 0.96Hz (cadre de droite). La seule modiﬁcation par
rapport aux résultats expérimentaux déjà présentés est la présence de la
courbe verte correspondant au décalage des solutions de la MHD-Hall de
∆k dans la grille. Dans un cas, la courbe passe au dessus et dans l’autre au
12En se contenant ici des combinaisons linéaires qui restent au voisinage de la grille.
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dessous du mode secondaire. Comme dans le cas du mode principal, l’énergie
est principalement répartie le long de la courbe verte qui correspond aux
solutions de nature alfvénique, ce qui conﬁrme la nature de l’alias. Enﬁn on
peut remarquer que le vecteur réciproque obtenu correspond bien à l’écart
entre le pic expérimental principal et le pic expérimental secondaire. Ce qui
est conforme à l’interprétation du second comme étant un alias du premier.
Ces études montrent sans ambiguïté qu’un mode aliassé se trouve au voi-
sinage de la position du pic secondaire. Il est donc hors de propos de faire
plus avant des raisonnements sur la nature physique de ce pic, puisqu’on est
incapable de faire la différence entre la part d’alias et l’éventuelle présence
d’un autre mode. Cela montre qu’il est prudent avec le filtrage en k de se
limiter à l’étude du pic principal.
3.5.6 Bilan
L’étude détaillée de ces trois minutes a d’abord mis en évidence sur les
vitesses de ﬂot trois périodes d’injections distinctes. Le ﬁltrage en k des
données champ magnétique dans chacune de ces trois périodes a permis de
reconstruire la relation de dispersion des modes dominants la partie basse
fréquence du spectre. Le mode d’Alfvén est présent de manière récurrente
dans chacune des trois périodes, au moins, entre fsat = 0.1 et fsat = 0.5 Hz.
Sa présence et sa prééminence sur les reste des ondes sont particulièrement
bien établie pendant les périodes ∆T1 et ∆T3. C’est également lors de ces
deux périodes que la puissance spectrale du champ magnétique est dominée
par sa composante perpendiculaire. Les ondes d’Alfvén sont trouvés hors du
domaine MHD avec k⊥ ρ ∈ [0.5, 4]. D’autres modes présents n’ont pas été
identiﬁés pour diﬀérentes raisons : niveau d’énergie trop faible, eﬀet d’alia-
sing, localisation en grande partie située en dehors de la grille. La principale
limite à ces études, indépendante de la méthode de ﬁltrage en k, est la correc-
tion de l’eﬀet Doppler dû au ﬂot du plasma qui porte les ondes car la vitesse
d’ensemble correspondante est très variable dans les cornets, surtout lors des
injections comme cela a été vu dans la partie précédente. Les résultats obte-
nus ici montrent que ce problème n’est pas insurmontable et une minoration
de la vitesse moyenne enregistrée sur la période de l’injection donne de bons
résultats. Il sera utile de mener une telle étude sur un plus grand nombre de
cas.
En revenant à la forme d’onde (cf. ﬁgure 3.13), dans chacune des trois
périodes étudiées une oscillation de grande amplitude, de l’ordre de 10 nT, est
identiﬁée sur By respectivement vers 10h49min18s, 10h49min39s et 10h50min14s.
Puisque l’évolution en k des ondes d’Alfvén cinétiques observées se fait selon
y, les oscillations sont la signature à basse fréquence de ces ondes. Le fait
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que pendant ∆T2, cette signature soit moins visible sur la forme d’onde tout
autant que l’onde d’Alfvén ressort moins bien dans le traitement du ﬁltrage
en k corrobore cette observation.
3.6 Discussions
3.6.1 Une faible densité de courant
Recherche d’un courant de large échelle
Des ondes d’Alfvén sont présentes dans la période d’injections autour de
10h49. Des traces de courant parallèle, identiﬁés sous la forme de gradients,
sont visibles sur la composante x de la forme d’onde (cf. ﬁgure 3.13, page 74),
notamment pendant les périodes ∆T1 et ∆T2. Le gradient vu pendant ∆T3
est plus faible. Le mécanisme de génération à l’origine de ces ondes peut être
lié aux instabilités de courant (Forslund et al., 1979). Le calcul de rot(B) (en
supposant le courant constant sur le volume du tétraèdre Cluster), possible
avec quatre satellites (Dunlop et al., 1990; Chanteur, 1998), permet d’estimer
la densité de courant dans des structures de taille supérieure à la séparation
des satellites (Dunlop et al., 1990; Chanteur, 1998; Chanteur and Harvey,
1998; Robert et al., 1998a). Cette technique a été appliquée avec succès (Ro-
bert and Roux, 2002) pour l’identiﬁcation d’une structure de courant lors
d’un FTE13. La dimension transverse L des tubes de ﬂux correspondant à
∆T1 et ∆T2 vaut : L ≈ v⊥T , avec T ≈ 20 s temps passé par le satellites dans
le tube de ﬂux, et v⊥ ≈ 100 km/s, valeur moyenne de la vitesse perpendicu-
laire dans le tube. L ≈ 2000 km est largement supérieur à la séparation des
satellites (100 km environ) ce qui rend possible l’estimation de la densité de
courant éventuellement liée à ces tubes de ﬂux.
Les résultats de ce calcul mené lors de la période d’identiﬁcation des ondes
d’Alfvén, entre 10h48min00s et 10h51min00s sont présentée sur la ﬁgure 3.24.
Le cadre du haut présente l’estimation des densités du courant total et de ses
composantes dans le repère GSE, le cadre du bas donne en plus de la densité
totale, les densités des courants parallèle et perpendiculaire au champ. Les
données utilisées sont celles de FGM à haute résolution. Les zones grisées
couvrent chacune des trois périodes d’injection ∆T1, ∆T2 et ∆T3.
Les courbes dans le repère GSE sont très piquées pendant chaque inter-
valle. Cela traduit l’absence d’une orientation stable de rot(B) attendue en
présence d’un courant. Le courant parallèle (en rouge) est principalement
13De l’anglais Flux Transfer Event, ou évènement de transfert de flux, caractérisé par
une forte signature magnétique (Russell and Elphic, 1979).
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Fig. 3.24 – Densité totale (en noir) de courant j calculée à partir de rot(B) et
présentée dans le repère GSE (cadre du haut, jx, jy et jz sont respectivement en
rouge, vert et bleu) et selon ses composantes parallèle (en rouge) et perpendiculaire
(en vert) (cadre du bas).
anti-aligné et ce en prenant des valeurs non négligeables (|j‖| > 0.05 A/km
2,
par exemple vers 10h49min35s) mais jamais pendant plus de 5 s ce qui est bref
par rapport aux 30 s que les quatre satellites passent dans les tubes de ﬂux
des injections. Les valeurs importantes observées sont simplement liées à la
présence des ondes électromagnétiques à plus petite échelle pendant les injec-
tions. Ainsi les 10 premières secondes de chaque période résultent des ondes
d’Alfvén dont la partie basse fréquence était visible sur la forme d’onde.
Cette figure n’identifie aucun courant de large échelle. La densité de cou-
rant éventuellement associée aux tubes de flux des injections serait donc trop
faible pour être détectée par cette méthode.
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Estimation de la vitesse de dérive
La diﬀérence de vitesse entre les électrons et les ions, la vitesse de dérive
vD, est un autre moyen de mesurer le courant. Le calcul est eﬀectué lors de
la période ∆T1 à l’aide des traces de courant parallèles vues sur les données
du champ magnétique (on peut voir le gradient sur le cadre central de la
ﬁgure 3.26) On utilise la déﬁnition d’un courant et l’équation de Maxwell–
Ampère :
j = n q vD et rot(B) = µ0 j





∆B est le gradient observé sur le champ et k⊥ la composante perpen-
diculaire du nombre d’onde lié à ce gradient. En première approximation,
k⊥ ≈ 1/L avec L, largeur du tube du ﬂux correspondant (pour le calcul de
L, cf. 3.6.1, page 90). On a maintenant :
vD =
∆B
n q µ0 v⊥ T
Les valeurs expérimentales sont :
– ∆B = 8 nT, mesuré sur la forme d’onde magnétique
– n = 6 cm−3 , mesuré avec CIS
– v⊥ = 100 km s
−1, mesuré avec CIS
– T = 25 s, durée du gradient magnétique (de 10h49min05s à 10h49min30s)
On considère généralement, que la vitesse de dérive minimale pour déclen-
cher une instabilité de courant est de l’ordre de la vitesse thermique des ions,
soit dans le cas présent ≈ 260 km/s. Avec ces paramètres, la vitesse estimée
est vD ≈ 3 km/s, ce qui est nettement insuﬃsant. Un tel écart justiﬁe qu’un
calcul plus poussé ne soit pas entrepris. Cela conﬁrme également le résultat
de la section précédente, à savoir que la densité de courant dans le tube de
ﬂux est faible.
3.6.2 Onde d’Alfvén à large-échelle
Analyse spatiale du gradient
Le gradient magnétique perpendiculaire le plus net vu pendant les in-
jections étudiées est celui vu selon x lors de ∆T1. Il est reproduit dans le











Fig. 3.25 – Reconstitution (à droite) d’un tube de courant magnétostatique et du
mouvement relatif d’un satellite expliquant le gradient magnétique schématisé à
gauche. La direction supposée du courant j est alignée avec zMFA. Le mouvement
relatif du satellite (ﬂèche bleue) par rapport au tube est selon y.
ﬁgure 3.26 qui représente les formes d’onde magnétiques et électriques sur
laquelle nous revenons plus loin en détail.
Ce gradient considéré comme un phénomène spatial est d’après l’équa-
tion de Maxwell-Faraday rappelée précédemment la signature d’un courant
magnétostatique. La partie gauche de la ﬁgure 3.25 schématise le gradient
mesuré et la partie droite montre la trajectoire relative du satellite par rap-
port au tube du courant qui reproduirait la mesure. Le gradient étant vu en
x, le mouvement relatif du satellite doit avoir lieu principalement par rapport
à y. Or, la vitesse perpendiculaire du ﬂot présentée dans le cadre de droite
de la ﬁgure 3.25, est dirigée principalement suivant x (courbe noire) dans
le gradient. Qui plus est, dans le même temps, la composante v⊥y (courbe
rouge) est quasiment nulle. La polarisation du gradient par rapport aux vi-
tesses mesurées ne permet pas de le considérer comme un phénomène spatial.
Analyse temporelle du gradient
Le gradient observé sur Bx n’est pas lié à un courant suﬃsamment fort
pour être instable. Une analyse alternative peut être faite en considérant le
gradient vu pendant ∆T1 comme un phénomène temporel et non plus spatial.
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Soit, en négligeant la composante électrique le long du champ, le gradient







Les formes d’ondes électrique et magnétique mesurées par le satellite 4
entre 10h48min30s et 10h50min00s sont présentées sur la ﬁgure 3.26 (cadres de
gauche). De bas en haut, on trouve respectivement les deux composantes Ex
et Ey du champ électrique dans le repère SR2, puis les trois composantes du
champ Bx, By et Bz présentées dans le repère MFA. Les traits verticaux bleus
délimitent la période pendant laquelle le gradient magnétique est observé. Les
traits horizontaux rouges délimitent les valeurs de Bx et Ey au début et à la
ﬁn du gradient.
La matrice du changement de repère SR2 vers MFA est donnée ci-dessous :








Les termes diagonaux, proches de 1, indiquent que les deux repères ont une
orientation similaire et ce particulièrement dans la direction y. Le champ
électrique n’est mesuré que selon xSR2 et ySR2. Or, d’après la matrice, l’esti-
mation exacte de Ey MFA nécessite la connaissance de Ez SR2. Puisque cette
dernière n’est pas mesurée, on approxime Ey MFA par Ey SR2. L’erreur est
acceptable au vu de la comparaison entre les poids des composantes connues
(0.99 pour Ey SR2, on peut négliger les 0.01 de Ex SR2) et inconnue (0.13 pour
Ez SR2 ) dans la détermination de Ey MFA. Cela justiﬁe que deux repères dif-
férents soient utilisés pour la présentation des formes d’onde électrique et
magnétique sur la ﬁgure 3.26.
Les gradients ∆Bx et ∆Ey ont des amplitudes lues sur la ﬁgure de 8 nT
et 3 mV. Le rapport ∆Ey/∆Bx vaut ≈ 375 km/s, ce qui est comparable avec
la vitesse d’Alfvén locale vA = 330 km/s
14.
La nature alfvénique de cette onde à large-échelle doit se retrouver à l’aide
de considérations sur le ﬂot. Il est connu qu’une onde d’Alfvén induit une










Fig. 3.26 – Formes d’onde magnétique (dans le repère MFA) et électrique (dans
le repère SR2) (cadres de gauche). Composantes de la vitesse de ﬂot perpendicu-
laire (dans le repère MFA, selon le code couleur BRGB) pendant la même période
(cadre de droite). Composantes dans le repère MFA de la vitesse de ﬂot perpen-
diculaire pendant la même période (cadre de droite) : v⊥x, v⊥y et v⊥z sont tracés
respectivement en noir, rouge et vert.





La perturbation de vitesse attendue est dirigée selon xMFA et vaut : ∆v =
−81 km/s La vitesse perpendiculaire du ﬂot mesurée par CIS est présentée
sur les cadres de droites de la ﬁgure 3.26. Lors de la première injection, elle est
principalement dirigée suivant −x et passe de -50 à -140 km/s, soit une valeur
moyenne de ≈ −90 km/s. Cela conﬁrme la nature alfvénique de ce gradient.
Cette onde d’Alfvén a une échelle beaucoup plus large que les ondes d’Alfven
cinétiques précédemment identiﬁées (k⊥ ρ est ici de l’ordre de 0.1–0.2). Un
processus de cascade de nature turbulente des grandes échelles vers les petites
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est dans ce cas peu vraisemblable, car le gradient magnétique est polarisé se-
lon Bx alors que les ondes d’Alfvén cinétiques sont vues sur la composante
By du champ. Deux approches en grande partie indépendantes montrent que
le gradient magnétique observé pendant ∆T1 est la signature temporelle d’une
onde d’Alfvén large échelle et non d’un fort courant. L’origine locale par in-
stabilité de courant n’a pas été mise en évidence. Des simulations numériques
compléteraient efficacement ces observations.
3.6.3 Scénario de génération locale en lien avec les fonc-
tions de distribution
Les ondes trouvées dominant les injections se propagent perpendiculaire-
ment au champ. Bingham et al. (1999) avaient déjà noté que les fonctions
de distribution vues sur les lignes nouvellement reconnectées génèrent pré-
férentiellement ce type d’onde. Certes, les modes de Bernstein sont connus
pour leur nature électrostatique (Janhunen et al., 2003) mais le programme
WHAMP conﬁrme l’existence d’une forte composante magnétique de ce mode
dans le domaine cinétique. Par ailleurs, dans d’autres régions de la magné-
tosphère, leur détection a déjà été liée à la présence de faisceaux d’ions ani-
sotropes (Cattell et al., 2002). Ce mode se propage diﬃcilement dans une
direction parallèle (Ichimaru, 1973). On peut donc considérer qu’il est ob-
servé dans notre cas près de sa source, donc d’origine locale. Si ces ondes ont
bien une origine locale elles sont générées tout le long de la ligne de champ,
ce qui est une source d’interaction en retour avec le plasma.
Les fonctions de distribution des ions pendant les injections sont particu-
lièrement anisotropes comme le montre la coupe présentée dans le cadre a de
la ﬁgure 3.28. La génération des ondes via ces instabilités est possible, mais
il est diﬃcile de conclure de manière déﬁnitive sur ce point à partir de ces
seules observations.
3.6.4 Scénario de génération distante
Objectif Les ondes UBF observées lors des injections peuvent se propager
dans les tubes depuis la magnétogaine (Sundkvist et al., 2005a) ou depuis le
site de reconnexion magnétique dont le processus s’accompagne de la géné-
ration d’une onde d’Alfvén (Haerendel et al., 1978). La vitesse des ions une
fois ceux-ci accélérés au passage de la discontinuité rotationnelle du site de
reconnexion est d’intensité constante. Les ondes ont une vitesse de propa-
gation propre et la vitesse d’Alfvén croît avec l’intensiﬁcation de B0. Ainsi,
dans les cornets polaires, on s’attend à ce que les ondes se propagent de
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plus en plus rapidement alors que les ions alignés avec B0 ont une vitesse
constante. Lorsque le processus de reconnexion est stabilisé, la simultanéité
de la détection des ondes UBF et du plasma de la magnétogaine, ne permet
pas de préjuger de l’origine des ondes puisque le plasma pénètre de manière
continue.
Cependant, lors du démarrage du processus de reconnexion magnétique,
la partie de ligne située dans la magnétosphère est vide à la fois de protons
originaires de la magnétogaine et d’ondes électromagnétiques UBF. Dans le
cas d’une origine distante des ondes d’Alfvén, on s’attend donc à ce que
ces ondes, si l’augmentation de leur vitesse de propagation est suﬃsante,
puissent arriver au niveau des détecteurs plus rapidement que les premiers
protons injectés. Dans le cas d’une origine locale, au contraire, les ondes et
le plasma seront toujours détectés simultanément. L’objet de cette section
est d’estimer dans le cas d’étude présenté, le décalage temporel attendu au
niveau du satellite entre la détection de protons et celle d’ondes d’Alfvén ;
initialement, l’ensemble est supposé être au niveau du site de reconnexion.
Distance au site de reconnexion La méthode utilisée est celle propo-
sée par Onsager and Fuselier (1994). Lors d’une autre traversée des cornets
(Vontrat-Reberac et al., 2003) la méthode de Menietti and Burch (1988))
donne des résultats équivalents ; elle n’a cependant pas été appliquée ici. On
considère que les deux vitesses vm et vd déﬁnies par la coupures à basse éner-
gie de la fonction de distribution des populations respectivement alignée (vers
la Terre) et anti-alignée avec le champ magnétique sont représentatives d’ions
qui ont été injectés simultanément. Les particules descendantes ont parcouru
la distance DX et les particules remontantes DX + 2DM avec DX et DM les
distances respectives du satellite au site de reconnexion et à la position du
point miroir où sont réﬂéchis les ions, comme présenté sur la partie gauche







La distance au point miroir est estimé à partir d’un modèle magnéto-
sphérique et de l’équation 3.6 qui résulte des invariants v2‖ + v
2
⊥ = cste et








BM et Bsat ont les intensités du champ magnétique au point miroir et au
niveau du satellite, α est l’angle d’attaque limite des particules, 20◦ dans le
cas présent15. On trouve DM ≈ 4 RT.
15Cet angle de 20◦ est l’angle d’attaque des ions retenu pour définir les populations
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Fig. 3.27 – A gauche : Diﬀérence de trajet pour atteindre le satellite (croix grise
foncée) entre les particules qui proviennent directement du site de reconnexion
(croix noir) en vert, et le trajet des particule qui sont allée jusqu’au point miroir
(croix grise claire) avant d’être détectées. A droite : Le rapport des distances DXDM
(déﬁni par l’équation 3.5, page 97) est tracé sous les diagrammes du ﬂux des ions
anti-alignés (haut) et alignés (bas) avec le champ magnétique.
La ﬁgure 3.27 (à droite) présente de haut en bas les diagrammes du ﬂux
des ions anti-alignés et alignés avec B0 auxquels sont superposées en noir les
coupures à basse énergie et la valeur du rapport DX
DM
déﬁni par l’équation 3.5,
page 97. La coupure basse a été déterminée par un pourcentage du ﬂux total.
Les deux courbes du cadre du bas estiment le rapport DX
DM
à partir de deux
pourcentage —15% en noir et 20% en rouge— qui ﬁxent la coupure basse
et pour lesquels le rapport est stable. Les résultats sont aberrants (rapport
de distances négatif) avant 10h49 ce qui n’est pas surprenant puisque les
distributions ne correspondent pas à des injections. Le rapport est à peu près
stable autour de 7-8 entre 10h49 et 10h50. Le rapport obtenu est un peu plus
grand après 10h50min20s, ce qui correspond à ∆T3.
L’étude de la méthode montre que la source d’incertitude est assez grande.
Nous retenons donc comme la valeur du rapport la plus défavorable pour
notre étude, c’est-à-dire celle qui tend à minimiser DX . Le minimum du
rapport DX/DM pendant l’injection est de 4, ce qui nous donne DX ≈ 16 RT.
alignée et anti-alignée avec B0.
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Différence de propagation La diﬀérence de temps de parcours entre les
ions et les ondes est :
∆t = tions − tondes (3.7)
où tions vaut DX/vions et tondes est donc DX/vondes. On vient d’estimer DX ≈
16 RT. Depuis la magnétopause, la vitesse parallèle des ions alignés avec B0
reste celle qu’ils ont acquise au passage du site de reconnexion. Le cadre a
de la ﬁgure 3.28 qui est détaillée dans la prochaine section, présente la coupe
d’une fonction de distribution en D pendant les injections étudiées dans un
plan (v‖, v⊥). On prend comme vitesse des protons, le centre de ce D soit
vions ≈ 250 km/s. Cette vitesse vions est également, en première approxima-
tion, la vitesse d’Alfvén locale du site de reconnexion. La vitesse d’Alfvén
augmente le long du trajet jusqu’à sa valeur locale au satellite vA(sat). En
considérant une variation linéaire de la vitesse d’Alfvén, les ondes voyagent
à la vitesse moyenne : vondes = (v + vA(sat))/2, soit 290 km/s. La diﬀérence de
temps de parcours ∆t vaudrait ainsi ≈ 60 s.
Interprétation Le gradient alfvénique temporel (cf. 3.6.2, page 93) ne s’ex-
plique pas par les propriétés locales du plasma : il a été généré à distance. La
création de cette onde d’Alfvén lors du processus de reconnexion magnétique
qui a déclenché l’injection du plasma simultanément observé est exclue car
le délai qui vient d’être calculé est incompatible avec cette coïncidence : un
écart d’une minute est accessible à la résolution des instruments utilisés, au
minimum de ≈ 10 s.
Soit cette onde est bien la signature de reconnexion magnétique corres-
pondant à l’injection observée et il faut alors être en mesure de proposer
un mécanisme qui explique les propagations conjointes des ions et de l’onde
large échelle. Ou alors, l’onde d’Alfvén et les ions ne sont pas la signature
de la même injection. Un scénario construit sur l’hypothèse d’un site de re-
connexion stable permet d’expliquer cette dernière possibilité. La dispersion
temps-énergie des ions observée lors de l’injection est alors spatiale et la géné-
ration d’onde d’Alfvén et l’injection de plasma s’eﬀectuent de manière conti-
nue. En se propageant dans un même tube, chacun avec leur vitesse propre,
les ondes et et les ions peuvent être observés simultanément au niveau du
satellite sans avoir été au même instant au niveau du site de reconnexion.
Un critère expérimental vient cependant d’être définit pour conclure à une
origine distante des ondes. Lorsque un processus de reconnexion magnétique
se déclenche à une grande distance des satellites, lesquels traversent les lignes
reconnectées, il devrait exister un décalage temporel entre l’apparition de l’ac-
tivité UBF alfvénique et les ions injectés. Une conﬁguration de satellites qui
se suivent sur une même orbite faciliterait cette détection.
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Sat 1 CLUSTER HIA H+ (Product 23)
2002-03-23/10:50:39->10:50:51

























































Sat 1 CLUSTER HIA H+ (Product 23)
2002-03-23/10:49:39->10:49:51

























































Sat 1 CLUSTER HIA H+ (Product 23)
2002-03-23/10:50:03->10:50:15





























































Fig. 3.28 – A trois instants consécutifs (de gauche à droite) sont représentés en
haut, une coupe de la fonction de distribution dans le plan (v‖, v⊥) ainsi que, en bas,
les fonctions de distribution des populations parallèle (en noir) et perpendiculaire
(en vert). (ﬁgure extraite de Grison et al. (2005)).
3.7 Rôle des ondes dans le chauffage
La ﬁgure 3.28 présente l’évolution des fonction de distribution au cours
d’une injection en les représentant à trois instants. Pour chacun, une coupe
de la fonction de distribution dans un plan contenant la direction parallèle
(en abscisse) et une direction perpendiculaire (en ordonnée) est présentée (en
haut), et les fonctions de distribution parallèle et perpendiculaire sont tracées
en bas, respectivement en noir et en vert. La courbe rouge correspond à la
calibration de l’instrument.
Les coupes de fonction de distribution montrent bien le tube composé
de particule uniquement descendantes et centrées autour de la vitesse v‖ ≈
250 km/s. Les particules remontantes sont apparues sur la deuxième coupe
et le pic de ﬂux vu vers 250 km/s est lissé. La troisième coupe correspond à
la ﬁn de la période d’injection et elle est isotrope.
Les traits horizontaux bleus permettent d’estimer la largeur des fonctions
de distribution à 10−10 s3 km−3 cm−3. On remarque que dans chacun des cas la
largeur de la fonction de distribution est plus importante pour les particules
anti-alignées avec le champ que pour les particules descendantes. Sachant que
ces deux populations ont la même origine — les particules montantes étaient
descendantes avant d’être réﬂéchies par la force miroir —, cet élargissement
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suggère qu’il y a eu du chauﬀage des particules dans la direction parallèle. Le
chauﬀage sur le trajet a lieu entre le satellite et le point miroir. Une limite de
ce résultat vient de la diﬃculté de bien séparer les fonctions de distribution
de ces deux populations.
Par ailleurs, un léger accroissement de la température perpendiculaire des
ions est noté pendant les injections (non montré, cf. Grison et al. (2005)). Les
ondes détectées tout le long de la ligne de champ sont un candidat naturel
pour expliquer ce chauﬀage. Les processus de chauﬀage connus produisent
leur eﬀet dans la direction perpendiculaire de la fonction de distribution. Et
il y a en retour un élargissement en parallèle de la fonction de distribution
qui ne se voit que sur les particules remontantes. Pendant ces injections, des
traces de chauffage des ions apparaissent. Cela suggère que les ondes électro-
magnétiques observées interagissent localement avec les ions. Ce processus
de chauﬀage reste négligeable devant celui qui est observé à la magnétopause
(Lavraud et al., 2002, 2004b).
3.8 Conclusions
Les apports de l’étude détaillée de cette traversée du cornet polaire sont
récapitulés ci-dessous :
– La conjonction des faisceaux de protons de la magnétogaine dirigés
vers la Terre avec une activité électromagnétique ULF a été déjà notée
(D’Angelo et al., 1974; Le et al., 2001). Le et al. (2001) notait égale-
ment la présence d’ondes lors deux populations l’une descendante —
des protons de la magnétogaine—, et l’autre montante —la composante
réﬂéchie—. Il semble que dans notre cas ce dernier point puisse être pré-
cisé : le ﬂot dirigé vers l’ionosphère doit correspondre à une population
d’une ligne de champ récemment reconnectée. Et plus généralement,
l’activité électromagnétique UBF est concomitante avec des injections
identifiées à partir des propriétés des ions et/ou celles des électrons.
– Les ondes sont présentes par bouﬀées et le spectre de la puissance ne
laisse pas apparaître de structures monochromatiques. Ces pics d’acti-
vité sont composés de plusieurs modes mélangés. La puissance des ondes
dans la direction perpendiculaire au champ magnétique est supérieure
à celle dans la direction parallèle lorsque les faisceaux de particules sont
unidirectionnels. Les modes gauche et droit sont d’intensité équivalente
pendant toute la traversée..
– L’identiﬁcation des ondes vers 10h49 par la méthode de ﬁltrage en k
a mis en évidence que le spectre UBF est dominé entre 0.1 et 1 hz par
des ondes d’Alfvén dans le domaine k⊥ ρ > 1. Cette identiﬁcation a pu
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se faire à partir de la reconstruction de la relation de dispersion des
modes. Un gradient alfvénique temporel a été vu enveloppant un tube
d’injection en étudiant directement la forme d’onde.
– L’origine locale ou distance de ces ondes n’est pas évidente. Cepen-
dant, les fonctions de distribution anisotropes des ions vues lors des
injections et la simultanéité des injections et des ondes électromagné-
tiques plaident pour une origine locale. Des simulations numériques
doivent pouvoir décider si les conditions sont remplies localement pour
la génération d’ondes.
Note Cette traversée a fait l’objet d’un article complet que le lecteur pourra
trouver en annexe D, page 145). Dans cette partie, les principaux résultats de




Vers une généralisation des
résultats
Les principaux résultats qui ont été tirés de l’étude intensive du 23 mars
2002 sont :
– La simultanéité des détections de plasma de la magnétogaine nouvel-
lement injecté (caractérisés notamment par des faisceaux de protons
dirigés vers la terre) et de l’occurrence d’une activité électromagné-
tique UBF.
– Le lien entre la puissance des ondes et l’intensité des injections.
– La présence d’activité électrique du côté des lobes dans le cas d’un
champ nord.
– La puissance des ondes est majoritairement transverse au champ ma-
gnétique continu B0 lors de la présence d’un ﬂot d’ions dirigés vers la
terre.
– Les spectres magnétiques log − log de la puissance des ondes ont une
allure linéaire dans la gamme 0.5-10Hz.
– Les bouﬀées d’ondes électromagnétiques contiennent plusieurs modes
mélangés. Dans les cas étudiés, les ondes d’Alfvén vus dans le domaine
cinétique dominent le spectre de la puissance magnétique entre 0.1 et
1Hz.
Les quelques traversées retenues dans cette partie permettent de conﬁr-
mer certains de ces résultats et apportent un élément nouveau, pour sou-
ligner la diversité des phénomènes observés dans les cornets. Par souci de
cohérence, les événements choisis correspondent à des traversées se produi-
sant avec un champ magnétique interplanétaire plutôt orienté au nord. Les
satellites n’étant pas à ces dates en conﬁguration rapprochée, les analyses ne
comportent pas de résultats obtenus avec la méthode de ﬁltrage en k. Le cha-
pitre se termine par une étude statistique des ﬂuctuations UBF magnétiques
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et électriques.
4.1 Traversée du 5 janvier 2002
Cette traversée permet de conforter le lien établi précédemment entre
les faisceaux d’ions dirigés vers la terre et l’activité magnétique UBF. La
présence d’ondes cyclotrons ioniques souligne la diversité des ondes présentes
dans les cornets polaires.
Présentation des données Une vue générale de la traversée, entre 19h30
et 22h30 TU1, est donnée sur la ﬁgure 4.1. De haut en bas, (a) les trois com-
posantes du champ magnétique prévues selon le modèle magnétosphérique
T2001 (Tsyganenko, 2002a,b), (b) celles du champ interplanétaire mesuré par
ACE et (c) celles du champ magnétique B0 mesuré par FGM à bord de Clus-
ter, les spectrogrammes du ﬂux (d) total des ions, (e) des ions anti-alignés
avec B0 et (f) alignés avec B0. Sous les panneaux, la position du satellite 3
duquel proviennent les données Cluster est indiquée toutes les demi-heures.
Les grandeurs vectorielles sont représentées dans le repère GSM. Ce cas traite
d’une traversée du cornet sud (zsat < 0) pendant laquelle le mouvement des
satellites se fait principalement selon yGSM . Au contraire du cas de la partie
précédente, l’orbite du satellite, de la magnétogaine vers le lobe sud, est ren-
trante. La date retenue correspond à la période de l’année pendant laquelle
les orbites sont proches du plan méridien matin-soir.
Les conditions interplanétaires sont stables pendant toute la traversée. Il
n’est pas besoin d’aﬃner le décalage moyen de 55 minutes estimé page 45.
L’IMF est orienté (cadre b) dans la direction antisolaire, vers le matin (By <
0) et légèrement au nord. La zone de lignes du champ magnétosphérique anti-
parallèles à l’IMF est donc attendue dans l’hémisphère sud du côté soir de
la magnétosphère, c’est-à-dire proche de la trajectoire du satellite (2.8 RE <
ysat < 6 RE). Ce résultat se retrouve en observant que l’orientation du champ
magnétosphérique modélisé (cadre a) est bien orienté dans un sens opposé à
celui de l’IMF (cadre b). Le satellite traverse la région de la magnétosphère
dans laquelle les lignes du champ magnétique peuvent se reconnecter avec
celles de la magnétogaine.
Description de la traversée Le champ magnétique continu mesuré par
Cluster (cadre c) permet d’identiﬁer les principales régions traversées. Jus-
qu’à 20h12, son orientation est identique à celle de l’IMF : le satellite est
1sauf indication contraire, toutes les heures données par la suite le sont en temps uni-
versel (TU).
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Fig. 4.1 – Traversée rentrante du cornet sud, le 5 janvier 2002. De haut en bas,
le champ magnétosphérique suivant le modèle T2001 (a), le champ magnétique
interplanétaire (b), le champ magnétique continu B0 mesuré par FGM (c), puis le
ﬂux total des ions (d), celui des ions anti-alignés avec B0 (entre 135 et 180◦) (e)
et alignés avec B0 (entre 0 et 45◦) (f ).
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dans la magnétogaine. On peut noter des périodes de fortes dépressions ma-
gnétiques vers 19h30 puis de 19h50 à 20h02. Elles sont vues principalement
comme une inversion en By ce qui correspond sans doute à des approches
de la magnétopause. A 20h12, l’inversion complète de la composante By est
la signature de la magnétopause. Le champ magnétique ﬂuctue, caractéris-
tique du cornet, alors jusqu’à 21h45, et ne ne prend une allure dipolaire qu’à
partir de 21h15. Vers 20h25 et 20h27, les deux brèves inversions de By cor-
respondent à des forts gradients magnétiques : de 40 nT à −5 nT, soit une
variation de 100% de |B0|. Bx et By restant constants, ce sont des approches
de la magnétopause.
L’énergie des ions (ﬂux total, cadre d) précise ces observations. Lors des
diminutions d’intensité de B0 vues dans la magnétogaine, l’énergie moyenne
des ions s’élève et la coupure-haute en énergie de la population des ions in-
tervient à ≥ 104 eV. Cette situation est semblable à celle vue après le passage
de la magnétopause (de 20h12 à 20h30) du point de vue de l’énergie des
ions et de la présence de gradients magnétiques. Le satellite traverse vrai-
semblablement une couche limite de part et d’autre de la magnétopause. Ces
populations et ces gradients rappellent aussi les bulles magnétiques observées
dans la couche limite à haute-altitude et étudiée par Stasiewicz et al. (2001).
Leur étude n’est pas entreprise ici et on considère que l’entrée déﬁnitive dans
le cornet intervient à 20h30.
Trois épisodes de dispersion décroissante de l’énergie des ions, tous angles
d’attaque confondus (cadre d), sont observés successivement : le premier de
20h30 à 21h00, le second de 21h00 à 21h30 et le troisième, moins intense de
21h30 à 21h50. Ce sont des injections comme l’indique la prédominance du
ﬂux des ions anti-alignés avec B0 — dirigés vers la terre— (cadre e) sur le
ﬂux des ions remontants (cadre f ). Ces injections successives dont l’intensité
décroît avec l’avancée du satellite dans la magnétosphère indiquent que le site
de reconnexion anti-parallèle est situé sur le ﬂanc de la magnétosphère, sur
la magnétopause, côté soir. Puis le plasma disparaît progressivement jusqu’à
22h20, heure à laquelle le satellite rentre dans les lobes.
Corrélation ondes magnétiques ULF-injections La ﬁgure 4.2 présente
le diagramme temps-énergie du ﬂux des ions se dirigeant vers la Terre (angle
d’attaque compris entre 150 et 180◦) auquel a été superposée la puissance
des ondes magnétiques intégrée entre 1 et 10Hz. L’intervalle de temps étudié,
entre 19h30 et 22h30, est le même que sur la ﬁgure 4.1. L’activité magnétique,
intense depuis 19h50 est maximale à la magnétopause (à 20h12). Avant l’en-
trée déﬁnitive dans les cornets (jusqu’à 20h30) la puissances des ondes suit
l’intensité du ﬂux des ions et les deux événements remarquables, avant et
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après 20h25, correspondent aux deux forts gradients vus sur B0 décrits dans
le paragraphe précédent. Dans les cornets, les ondes les plus intenses vers
21h02 et 21h08 sont vues lorsque le maximum du ﬂux des ions, centré autour
de 1 keV, est atteint — la couleur de saturation de l’échelle du spectrogramme
est le noir. De même au commencement de la première période d’injection
dispersive, juste après 20h30, la puissance des ondes augmente rapidement.
Lors des moindres renforcements d’activité UBF (avant 21h20 et après
21h40), le ﬂux des ions, bien qu’il reste faible, se concentre vers 1 keV, ce
qui peut être interprété comme la signature d’une nouvelle injection. Le der-
nier sursaut des ﬂuctuations magnétiques (à 22h05) est trop bref pour être
signiﬁcatif.
Fig. 4.2 – Diagramme temps énergie du ﬂux des ions se dirigeant vers la
terre (données HIA). La courbe superposée (en noir) est la puissance intégrée
des ﬂuctuations magnétiques ULF présentée selon une échelle logarithmique
(données STAFF, échelle non représentée).
La diminution du seuil de basse énergie du ﬂot des ions qui suit les nou-
velles injections s’accompagne de la décroissance de la puissance des ondes.
A la ﬁn de chaque période de dispersion, et avant la suivante, les ﬂuctua-
tions ULF sont minimales, et ce comme à la sortie du cornet, après 22h10.
Les injections de plasma du vent solaire dans la magnétosphère et les pé-
riodes d’intenses activités ULF sont concomitantes. La figure 4.2 souligne
également la corrélation entre l’intensité du flux d’ions dirigé vers la terre
et celle de la puissance des ondes magnétiques. Cette dernière procède par
bouﬀées comme le souligne le minimum entre les deux pics correspondant
aux injections de 21h02 et 21h08. Cela conﬁrme que les injections, notam-
ment dans leur phase la plus énergétique, sont accompagnées de ﬂuctuations
magnétiques.
Polarisation des ondes Le cadre du bas de la ﬁgure 4.3 présente la puis-
sance intégrée des ondes magnétiques ULF pour les quatre satellites selon
le code couleur BRGB. Bien après l’entrée dans le cornet (matérialisée par
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des ﬂèches sur la ﬁgure), autour de 21h05 pour le satellite 3 et de 21h40
pour les autres, le satellite 3 (en vert), qui a servi pour la présentation de la
traversée, enregistre une activité supérieure d’un facteur 100 dans les pics.
C’est d’ailleurs sur ce satellite que les ﬂux des ions lors des injections sont
les plus intenses (résultat non montré).
Fig. 4.3 – En bas, puissance magnétique des quatre satellites (code BRGB), et
pour le satellite 3 uniquement B2⊥/B
2




droit (haut) ; données
STAFF intégrées entre 0.4 et 10Hz. La ﬂèche noire (respectivement verte, prolongée
par des pointillés) indique l’entrée déﬁnitive dans le cornet des satellites 1, 2 et 4
(respectivement du satellite 3).
Le rapport de puissance magnétique des ﬂuctuations perpendiculaires aux
ﬂuctuations parallèles (cadre du haut) et celui de la composante gauche à la
composante droite du champ magnétique (cadre central) ne sont tracés que
pour le satellite 3.
Dans le cornet, après 20h30, les ondes sont nettement polarisées de ma-
nière perpendiculaire (B2⊥/B
2
‖ > 5 ; cadre du milieu) lors des périodes de forte
activité magnétique. Le rapport B2gauche/B
2
droit reste lui proche de 1, mis à
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part un court instant pendant lequel le mode gauche domine nettement vers
20h04 lorsque les satellites sont encore dans la magnétogaine. Le rapport est
plus petit que 1 (autour de 20h50 et de 21h25) sans que cela soit signiﬁcatif
puisque ce sont les périodes de faible puissance magnétique. On note une
légère prédominance du mode gauche sur le mode droit (d’un facteur 2 à 3)
vers 20h36 et 20h45 puis 21h06. Les modes cyclotrons ioniques sont connus
pour leur polarisation gauche. La présence de tels modes est possible puisque
la gyrofréquence des protons qui varie assez peu autour de 0.6 Hz entre 20h30
et 21h10 est comprise dans le domaine de fréquence retenu pour calculer la
puissance intégrée.
Les ondes cyclotrons ioniques La ﬁgure 4.4 présente le spectrogramme
de la puissance magnétique totale (en haut), dans le cornet entre 20h20 et
21h30. Les bouﬀées vues avant 20h30 correspondent aux gradients magné-
tiques vus dans la couche limite. Par la suite, l’activité est moindre mais elle
est caractérisée par une coupure nette à basse fréquence, vers 0.6Hz environ.
Les ondes vues vers 21h08 et 21h09 sont plus intenses mais ne présentent pas
(ou moins) cette coupure.
Les cadres a, b et c de la ﬁgure 4.4 présentent les spectres de la puis-
sance magnétique totale moyennés sur des fenêtres de 512 points (≈ 20 s)
pendant les périodes où les ondes présentant une coupure en puissance à
basse fréquence sont particulièrement intenses : de 20h35 à 20h37 (cadre a),
de 21h00min30s à 21h02 (cadre b) et de 21h05 à 21h07 (cadre c). Le cadre d
correspond au spectre de la puissance totale lorsque les ondes ne pésentent
pas cette coupure, entre 21h07min30s et 21h09min30s (en rouge). Les courbes
verte et noire reprennent les courbes des cadres b et c qui sont la puissance
des ondes vues juste avant cette bouﬀée d’ondes. Sur chacun des cadres, la
valeur de la fréquence cyclotron ionique moyenne (0.58 Hz) est indiquée par
des pointillés rouges.
Les trois spectres des cadres a, b et c présentent bien un pic monochro-
matique, au dessus de fci, vers 0.8Hz. La comparaison (non montrée) des
spectres de la puissance magnétique selon leur composante montrent dans
le pic une nette domination de la puissance perpendiculaire, avec une légère
prédominance du mode gauche sur le mode droit. La présence d’ondes cy-
clotrons ioniques vues en deçà, à et au delà de fci a déjà été notée dans les
cornets (Nykyri et al. (2003); Cargill et al. (2005) par exemple). Le décalage
peut s’expliquer soit par une génération non locale — dans le cas présent avec
un B0 plus intense—, soit par une conséquence de l’eﬀet Doppler qui n’est
pas estimable ici à cause du manque d’informations sur le nombre d’onde ;
les quatre satellites ne voyant pas tous ces ondes, la méthode de ﬁltrage en
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Fig. 4.4 – Spectrogramme de l’activité magnétique ULF totale (en haut). Les
cadres a, b et c présentent les spectres moyennés des ﬂuctuations de B0 sur les
intervalles indiqués en dessous. Le cadre d reprend les courbes des b (verte) et c
(noire) et celle de la puissance totale entre 21h07min30s et 21h09min30s (rouge).
k ne permet pas de l’estimer précisément. Dans le cas présent, le décalage
observé en fréquence et l’existence d’une polarisation non négligeable selon
le mode droit sous-tend un rôle important de l’eﬀet Doppler.
Entre 21h07min30s et 21h09min30s, la courbe rouge du cadre d ne montre
pas clairement de pic monochromatique. Il y a certes un palier avant 0.6Hz
mais il n’est pas autant marqué que lors des intervalles précédents. La puis-
sance est d’ailleurs supérieure à celle vue lors de ceux-ci (en vert et en noir)
sauf autour du maximum de la courbe verte. Il est donc probable que des
ondes monochromatiques sont également présentes lors de l’intervalle cor-
respondant à la courbe rouge. Elles semblent être masquées par la présence
d’une activité ULF large-bande.
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4.2 Traversée du 9 mars 2001
Cette traversée permet de souligner le lien entre l’activité UBF et les
injections, que la signature soit vue sur les ions ou les électrons dans le cas
d’un champ magnétique interplanétaire nord.
Aperçu de la traversée Le 9 mars 2001, Cluster traverse le cornet sud.
Le champ magnétique continu, la vitesse de ﬂot des ions et le spectrogramme
du ﬂux des ions sont présentés sur la ﬁgure 4.5. L’évolution de la position du
satellite (tout en bas de la ﬁgure) indique que son déplacement se fait prin-
cipalement dans la direction antisolaire à z constant (zsat ≈ 8 RT) et proche
du midi magnétique (−1.7 < y < −0.2 RT). B0 (cadre du haut) a une orien-
Fig. 4.5 – Données du satellite 3, le 9 mars 2001 entre 14h15 et 17h15. De haut
en bas, B0 (FGM), la vitesse de ﬂot des ions (HIA) et le spectrogramme du ﬂux
des ions (HIA, toutes énergies). La position du satellite est indiquée toutes les
30 min sous les heures correspondantes. Les pointillés rouges délimitent l’heure
d’entrée dans le cornet (15h15). Le repère utilisé est le GSM. (ﬁgure crée avec
DD_system(c) )
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tation (By, en bleu, dominant) une intensité à peu près constante (≈ 30 nT)
jusqu’à 15h12. Quelques rotations du champ magnétique se succèdent jus-
qu’à 15h15, après quoi des ﬂuctuations importantes sont vues jusqu’à 16h50
qui marque le début d’une transition de 10min avant le passage du satellite
dans les lobes. L’entrée déﬁnitive du satellite dans le cornet polaire distant,
en provenance de la magnétogaine, se produit à 15h15.
Du plasma originaire du vent solaire, identiﬁé par une énergie moyenne
de quelques centaines de keV (cadre du bas) est présent jusqu’à 17h, heure
à laquelle le ﬂux devient très ténu. Le satellite se trouve alors dans le lobe.
Vers 16h10, on remarque une brève diminution de l’intensité du ﬂot, suivie à
partir de 16h35, d’une diminution progressive du ﬂux qui débute par les ions
les moins énergétiques. Avant l’entrée dans le cornet polaire, à la population
typique de la magnétogaine, vient se mélanger une composant plus énergé-
tique (≥ 104 keV) caractéristique des lignes fermées passant du côté jour de la
magnétosphère. Ce ﬂux est particulièrement important entre 15h15 et 15h30.
La présence de telles particules dans la magnétogaine est surprenante. Nous
suggérons que le satellite traverse entre 14h30 et l’entrée dans le cornet (à
15h15) une couche limite dont l’étude n’est pas entreprise ici.
La vitesse de ﬂot (cadre du milieu de la ﬁgure 4.5) est très faible dans le
cornet qui peut être considéré comme stagnant jusqu’à 16h10. Elle augmente
alors progressivement en s’orientant en sens contraire à B0 ce qui indique
que le ﬂot est dirigé vers la Terre. La dispersion en énergie vue sur le cadre
du bas correspond donc vrasiemblablement à des injections provenant d’un
site de reconnexion situé du côté du lobe, à la magnétopause, comme cela
était le cas pour le 23 mars 2002. A une diﬀérence près : l’orbite étant ici
rentrante, le satellite voit une disparition progressive du ﬂot à partir des ions
les moins énergétiques au lieu d’une apparition progressive, en commençant
par les plus énergétiques, conﬁrmant la structure spatiale du phénomène de
dispersion.
Champ magnétique interplanétaire Les trois composantes GSM de
l’IMF mesurées par ACE décalées de 55min sont présentées sur la ﬁgure 4.6.
La composante Bz, en rouge, est dirigée vers le sud jusqu’à 15h. Elle de-
vient alors nord, particulièrement stable (Bz ≈ 4 nT) et supérieure aux deux
autres composantes à partir de 16h35. By est stable à 4 nT jusqu’à 15h. Il
s’ensuit une période de ﬂuctuations pendant lesquelles By reste inférieure à
Bz avant que les deux soient à peu près équivalentes entre 16h05 et 16h35.
La composante Bx globalement antisolaire n’apporte pas grand-chose pour
la localisation des sites de reconnexion anti-parallèle dans cette région.
Ceux-ci se trouvent du côté jour de la magnétosphère lorsque Bz est sud
— 112 —
4.2 Traversée du 9 mars 2001
Fig. 4.6 – Champ magnétique interplanétaire (IMF) mesuré par ACE. Bx (en
noir), By (en bleu) et Bz (en rouge) sont présentés dans le repère GSM. Les données
ont été décalées de 55min pour obtenir les conditions lors du passage de Cluster
dans le cornet.
(avant 15h). By est alors d’intensité équivalente voire supérieure ce qui ne
place pas le site excatement dans la région subsolaire. De même après 15h,
Bz est nord mais toujours de même intensité que By. Le site de reconnexion
anti-parallèle est clairement localisé sur le lobe après 16h35 lorsque l’IMF est
nettement orienté au nord. L’inversion de Bz intervient vers 15h05 soit un
peu avant que le champ magnétique mesuré par FGM (cf. ﬁg. 4.5) commence
à tourner et que le satellite entre dans le cornet (entre 15h10 et 15h15). Ces
deux événements sont sans doute liés, la rotation de l’IMF de 15h05 déplaçant
le cornet. La période de dispersion en énergie et des grandes vitesses corres-
pond à celle ou Bz est nord (après 16h35) conﬁrmant que les ions vus à cette
période résultent d’injections le long de lignes nouvellement reconnectées. Le
faible ﬂux vu vers 16h15 ne semble pas correspondre à une orientation précise
de l’IMF. Il est possible qu’avant le déplacement du site de reconnexion bien
au nord du satellite, ce dernier commençait à s’approcher des lobes.
Propriétés des ondes La ﬁgure 4.7 présente outre le spectrogrammes de la
puissance totale des ondes magnétiques entre 0.4 et 10 Hz (cadre du haut), le
rapport des puissances dans la direction perpendiculaire (B2gauche+B
2
droit)/2
à celles dans la direction parallèle (B2‖, ainsi que le rapport des puissances
en perpendiculaire (B2gauche/B
2
droit). En bas, la puissance magnétique ULF
intégrée pour les modes gauche, droit et parallèle. Les diﬀérentes puissances
sont estimées sur la gamme 0.4 et 10Hz.
L’activité après l’entrée dans le cornet — délimitée par un trait en poin-
tillé rouge à 15h15— montre un pic d’activité à 15h25, des soubresauts entre
15h30 et 15h40, puis 8min d’une période d’intense ﬂuctuations à compter de
15h45. La puissance s’éteint alors avant de se dynamiser brusquement vers
16h15 (trait pointillé en rouge) qui est également l’heure pour laquelle le ﬂot
des ions commence à être dirigé vers la terre. Les ondes procèdent encore par
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Fig. 4.7 – Traversée rentrante des cornets polaires du 9 mars 2001. Données
STAFF-SC entre 0.4 et 10Hz. De haut en bas, sont présentés le rapport des ﬂuc-
tuations perpendiculaires aux ﬂuctuations parallèles à B0, rapport du mode gauche
au mode droit, puissance intégrée selon le mode gauche (en noir), droit (en rouge)
et parallèle (en vert) et le spectrogramme de la puissance totale des ﬂuctuations.
Les pointillés verticaux rouge délimitent de gauche à droite les périodes d’entrée
respectives dans le cornet stagnant, les régions des injections et le lobe.
bouﬀées, avec un niveau moyen de la puissance qui progresse jusqu’à 16h48
avant de redescendre pour être minimale au niveau du bruit de fond de l’ins-
trument à partir de l’entrée dans les lobes à 17h (dernier trait en pointillé).
Le maximum de la puissance des ondes est atteint à 16h38 avec un niveau
comparable à celui vu dans la magnétogaine.
L’étude des bouﬀées d’ondes, contenant des modes mélangés, se fait à
l’aide de la polarisation des ﬂuctuations. La puissance des ondes est glo-
balement isotrope jusqu’à environ 16h10 : les deux rapports oscillent entre
0.5 et 2 et les instants où Bd semble dominer largement Bg comme juste
avant 16h sont des périodes d’activité négligeables, comme dans le lobe.
Après 16h10, quand les ondes s’intensiﬁent vers la sortie des cornets, elles
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deviennent principalement transverses au champ magnétique. Les décompo-
sitions de la puissance des ondes perpendiculaires en mode droit et en mode
gauche présentent un rapport constant proche de 1, sauf dans les lobes où
le rapport n’est pas signiﬁcatif vu le faible niveau d’activité. Des traces de
structures monochromatiques sont vues sur le spectrogramme vers 16h15 et
16h32.
Corrélation injections/ondes UBF Le cornet apparaît comme stagnant
pendant la première partie de la traversée. Cette période est délimitée par
les deux premiers traits en pointillées sur la ﬁgure 4.7. Les bouﬀées d’ondes
qui s’y trouvent ne sont pas sur des lignes de champ contenant des ions
récemment injectés. L’étude des données PEACE (non montrée ici) apporte
ici un élément intéressant. Une très forte injection d’électron est vue lors de la
dernière longue bouﬀée d’ondes UBF (vers 15h50). Les ﬂux, beaucoup plus
intenses dans les directions alignées et anti-alignées qu’en perpendiculaire,
conﬁrment que les lignes de champ sont ouvertes dans la magnétogaine. Lors
des autres périodes d’activités magnétiques de cette période de stagnation, les
ﬂux d’électrons se renforcent également mais dans une proportion moindre.
Seul le pic de 15h23 n’est lié à aucun faisceau, que ce soit sur les ions ou les
électrons.
La période pendant laquelle le ﬂot des protons est principalement dirigé
vers la terre (entre les deux derniers traits en pointillés) s’accompagne d’une
forte activité magnétique UBF. Plus le faisceau est composé d’ions énergé-
tiques, plus les ondes se développent et elles commencent à décroître, comme
l’intensité du ﬂux des protons, lorsque le satellite se rapproche des lobes.
Cette période correspond à celle où l’IMF est dirigé plein nord ; le satellite
est alors traversé par les ﬂux de particules dirigés vers la terre dont on peut
penser qu’ils sont injectés dans la magnétosphère depuis un site de recon-
nexion anti-parallèle située à la magnétopause, du côté du lobe. Les périodes
de forte activité magnétique UBF apparaissent cette fois encore associées à
des injections de plasma de la magnétogaine. Ce point est abordé de manière
statistique dans la section 4.4, page 120.
4.3 Traversée du 17 mars 2001
La traversée du 17 mars 2001 a été sélectionnée par un groupe de travail
pour des études conjointes des données Cluster avec des mesures radar au
sol. L’IMF est orientée vers le nord de manière assez stable et la structure des
ondes UBF est parfois de nature harmonique, parfois à large-bande. Elle a
donc fait l’objet de nombreuses publications et on pourra trouver une présen-
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tation détaillée sur laquelle nous ne revenons pas ici dans Vontrat-Reberac
et al. (2003). Nykyri et al. (2003) se sont intéressés aux ondes harmoniques
de la gyrofréquence des protons qui sont visibles dans cette traversée. L’étude
du spectre de ces ondes faite avec les données de STAFF a permis de faire ap-
paraître plus d’harmoniques. Cette traversée a été retenue dans cette partie
pour présenter les résultats d’une étude menée en collaboration avec l’Impe-
rial College qui a abouti à la publication d’un article (Nykyri et al., 2006).
Les ondes cyclotrons
Les diﬀérentes périodes pendant lesquelles des ondes proches de la fré-
quence cyclotron ionique ont été vues sur chacun des satellites sont présen-
tées dans Nykyri et al. (2003). Les auteurs étudient également la polarisation
de ces ondes qui est perpendiculaire au champ mais aussi bien selon un mode
droit que gauche sans que cela puisse être expliqué.
L’étude menée avec les données du magnétomètre continu a mis en évi-
dence parfois un onde au second harmonique2 de la fréquence cyclotron io-
nique. Les spectres obtenus sur une période où de telles ondes sont visibles
sont présentés sur la ﬁgure 4.8. Les données utilisées sont celles de la forme
d’onde magnétique mesurée par STAFF. Elle présente le spectre de la puis-
sance des ﬂuctuations magnétiques mesurées perpendiculairement (cadre du
haut) et parallèlement à B0 (cadre du bas) pour chacun des quatre satellites
(selon le code BRGB) sur une fenêtre de 20 s environ. Cette ﬁgure a été pro-
duite pour l’ouvrage regroupant les premiers résultats de la mission Cluster
obtenus du côté jour de la magnétosphère dans le chapitre consacré à l’étude
des cornets polaires (Cargill et al., 2005).
Seuls les satellites 1 et 2 voient plusieurs pics monochromatiques qui sont
plus nombreux dans la direction perpendiculaire que parallèle. D’ailleurs la
puissance perpendiculaire est supérieure d’un facteur 10 à la puissance pa-
rallèle et ce sur toute la gamme de fréquences, et un peu plus lorsqu’il y a
des pics monochromatiques, ce qui explique qu’on voit plus d’harmoniques
dans la direction transverse à B0. Le pic vu en parallèle à 6Hz sur le satellite
3 est peut être lié à l’absence de moyennage du spectre sur plusieurs fenêtres
temporelles puisqu’il est précédé d’un minimum en puissance. L’étude des
pics trouvés en perpendiculaires montrent que la fréquence des pics est très
légèrement supérieure sur le satellite 2 à celles observées sur le satellite 1.
Les pics ont une largeur de quelques dixièmes de herz. Les estimations de
leur position à cette fréquence sont pour le satellite 1 qui voit jusqu’au 5eme
harmonique : 1.2, 2.5, 3.6, 4.8 et 6.1Hz. Ils sont donc régulièrement espacés
2On appelle ici le premier harmonique, le mode fondamental.
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Fig. 4.8 – Spectres de la puissance de la forme d’onde magnétique mesurée par
STAFF. Les puissances des ﬂuctuations perpendiculaires (en haut) et parallèles
(en bas) sont présentées pour chacun des quatre satellites (code couleur BRGB).
L’intervalle de temps retenu est spéciﬁé en bas de la ﬁgure.
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de ≈ 1.2 Hz qui est également la valeur arrondie de la fréquence cyclotron
locale des protons. La polarisation et la position des pics assurent que nous
sommes en présence d’ondes cyclotrons ioniques. Il est peu commun de voir
autant d’harmoniques dans cette région.
L’intensité du champ magnétique continu, et donc de la valeur de fci, est
un peu plus grande au niveau du satellite 2 que du satellite 1. Les ondes vues
sont sans doute générées localement. Leur intensité est sans doute un indice
de la proximité de la source. Cette hypothèse est renforcée par l’absence de
ces ondes sur les deux autres satellites qui sont à une distance de moins de
700 km.
Les ruptures de pente
En dehors des périodes isolées d’ondes cyclotrons ioniques, les spectres de
puissance des ﬂuctuations magnétiques suivent généralement dans la gamme
UBF une décroissance exponentielle en α du type P (f) = Af−α, ou A est une
constante, comme c’est le cas lors de la traversée du 23 mars 2002. Dans le cas
du 17 mars, les spectres à plus basse fréquence (< 1 Hz) sont apparus parfois
beaucoup moins pentus, c’est-à-dire à α plus petit, qu’au delà de 1Hz. Le
magnétomètre continu FGM oﬀre une plage de fréquence d’étude qui permet
d’accéder aux fréquences les plus basses tout en ayant un recoupement avec
la gamme de fréquences de STAFF.
L’utilisation conjointe des données STAFF (SC) et FGM a débouché sur
la réalisation de spectres sur trois décades en fréquence de 0.01 à 10Hz dont
quatre exemples sont visibles sur la ﬁgure 4.9. qui présente les spectres en
échelle log − log obtenus pour chacun des satellites (de gauche à droite puis
de haut en bas) pendant une même période de temps. Les points rouges
(respectivement noirs) sont issus du traitement des données de FGM (resp.
STAFF).
Comparer les niveaux des deux spectres est possible de part la norma-
lisation retenue pour les transformées de Fourier qui conserve les niveaux
moyens de puissance. Les basses fréquences ont été mises en avant en cal-
culant un seul spectre sur la période retenue (déﬁnie comme 8192 points de
données FGM à compter de 05h19min00s), ce qui explique son épaisseur en
considérant l’absence de moyennage et un pas en fréquence très petit. Les
données STAFF ont été tracées avec la moyenne de spectres consécutifs de
512 points ce qui permet d’obtenir une courbe plus lisse.
Les spectres des deux instruments ont une plage de fonctionnement com-
mune qui présente un niveau de puissance similaire. J’ai accompli le travail de
validation, plus ﬁn que l’observation à l’oeil nu, du raccordement des spectres
qui a consisté à mesurer les pentes α des spectres obtenues à partir de chacun
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Fig. 4.9 – Rupture de pentes. Spectres (en rouge, données FGM et en noir, don-
nées STAFF) en puissance obtenus sur un même intervalle de temps, environ 6min
à compter de 05h19min00s. La fréquence de rupture estimée visuellement est indi-
quée par des pointillés noirs et la fréquence cyclotron ionique locale par une ﬂèche
violette. Les droites rouge et noire, de part et d’autres de la rupture, sont tracées
sur le domaine de fréquence qui a servi au calcul des pentes. Le cœﬃcient directeur
de la droite est égal à la pente du spectre dans chaque domaine.
des deux instruments sur un intervalle commun (la gamme retenue a été de
0.5 à 2Hz), et de vériﬁer qu’elles sont du même ordre. L’écart trouvé, gé-
néralement de l’ordre du pourcent, est satisfaisant. D’autant plus que cette
diﬀérence provient sans doute de la diﬀérence des temps d’échantillonnage
des deux expériences et donc des deux spectres.
La rupture de pente (pointillés noirs) intervient à une valeur proche de la
valeur cyclotron locale (ﬂèche violette) qui ne ressort d’ailleurs pas spéciale-
ment des spectres. La ﬁn de l’intervalle temporel ayant servi pour cette ﬁgure
précède de 2 minutes seulement la période utilisée pour obtenir la ﬁgure 4.8
qui correspond à la source des ondes cyclotrons. Le lien entre la valeur de
la rupture de pente, fci et les ondes cyclotrons ioniques n’est sans doute pas
fortuit.
La validation de ces mesures de pente a permis de mettre en évidence de
manière certaine les diﬀérentes pentes entre les domaines inertiels et dissipa-
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tifs3 situés respectivement en deçà et au delà de fci. Elle a permis aussi de
noter la partie plane du spectre située juste en dessous de fci. Le raidissement
de la pente observée (ici de ≈ −1 à ≈ −4) est variable (voir par exemple la
ﬁgure 9 de l’article Nykyri et al. (2006)) sans qu’un lien avec les paramètres
locaux du plasma soit mis en évidence. Quoiqu’il en soit, l’étude a permis de
faire ressortir qu’il existe sur les trois décades plusieurs types d’ondes, iden-
tiﬁées dans l’article comme étant des ondes d’Alfvén cinétiques et des ondes
cyclotrons ioniques. Et l’apparition de la rupture peut s’expliquer par l’accu-
mulation de ces ondes juste en amont de fci ce qui empêcherait d’alimenter
en aval une cascade de type turbulente des ondes vers les petites échelles.
4.4 Etude statistique
Corrélation avec les injections
Les traversées dans l’hémisphère nord des cornets polaires à haute-altitude
pour les années 2001 à 2003 ont été inspectées visuellement sur les données
CIS et STAFF. A partir d’une déﬁnition simple des injections comme une
période où la vitesse de ﬂot est localement maximale est que l’énergie cor-
respondante est élevée, il a été regardé quelle était l’activité des ondes UBF
à cet instant. Dans le cas où elle était largement supérieure au bruit de fond
intégré —de l’ordre 10−4 nT2—, il a été considéré que l’injection était ac-
compagnée d’ondes UBF. Le cas échéant la puissance maximale des ondes
(intégrée entre 0.2 et 12.5Hz) a été relevée. La puissance minimale pour cette
statistique est 10−3 nT2.
Cette enquête a permis d’établir la ﬁgure 4.10 qui présente à gauche la ré-
partition des injections d’ion s’accompagnant d’une activité UBF magnétique
et à droite le nombre d’événements en fonction de la puissance des ondes. Le
résultat est très net : 91% des 454 événements identiﬁés comme des injec-
tions sont accompagnés d’ondes magnétiques UBF. Les observations faites
plus précisément sur les quelques cas d’études dans les parties précédentes
sont donc conﬁrmées de manière statistique. Le nombre des événements en
fonction de la puissance des ondes déﬁnit une courbe symétrique centré sur
0.1 nT2 qui peut être vue comme la valeur moyenne des ondes magnétiques
dans le cornet, pour cette gamme de fréquence . Les événements dont le
pic d’activité UBF est plus grand que 1 nT2 peuvent être considérés comme
exceptionnels.
Un lien sans équivoque est ainsi établi entre les faisceaux d’ions unidi-
rectionnels et les périodes d’intense activité UBF magnétique. Cette statis-
3appelés ainsi par analogie avec les modèles fluides.
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Fig. 4.10 – Statistiques sur l’occurrence d’une forte activité magnétique UBF lors
des injections détectées sur les ions.
tique n’a pas encore été établie sur les orbites sortantes ni en considérant
la question inverse : y’a-t-il correspondance entre les ondes UBF et les in-
jections d’ions, partant cette fois de l’occurrence des ondes ? Et en absence
d’injections d’ions associées aux UBF, ces données sont elles associées à des
injections d’électrons ?
Ondes magnétiques UBF
Lavraud et al. (2004b) ont établi une base de données des traversées des
cornets polaires par la mission Cluster jusqu’en 2003. Il faut souligner ici
le travail d’E. Budnik du CESR qui a établi la base de données concernant
les traversées des cornets polaires et qui a développé le logiciel DD-Cluster
utilisé pour récupérer les données correspondantes aux traversées. C’est une
version, pilotable via l’internet, de ce même logiciel qui a été utilisée pour
la réalisation des ﬁgures 4.1 et 4.5. La méthode de projection des orbites
dans un plan, présentée dans l’article, normalise la position du satellite par
rapport à une position modélisée magnétopause et des cornets. Un exemple
de projection, tenant compte des disparités du vent solaire et de la puissance
des ondes, est donné en annexe C. Cette base de données à été réutilisée
pour d’autres contributions, comme par exemple celle de Cargill et al. (2005)
dans laquelle il est montré que l’intensité des ondes est liée en premier lieu
à la densité du plasma. Cette base a aussi permis d’établir la ﬁgure 4.11 qui
présente la puissance magnétique intégrée entre 1 et 10Hz sur les satellites
1, 3 et 4 en fonction de l’orientation du champ interplanétaire.
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Fig. 4.11 – Statistique sur la puissance des ondes magnétiques UBF dans les
cornets en fonction de l’orientation dans le plan (By, Bz) du champ magnétique
interplanétaire. En haut les évènements avec une orientation sud (à gauche, angle
horaire > 120◦) et nord (droite, angle horaire < 60◦). En bas, à gauche, on trouve




La répartition des ondes indépendamment de l’orientation de l’IMF est
représentée en bas à droite de la ﬁgure 4.11. La première observation est que
la région du cornet polaire apparaît sur cette ﬁgure. Les régions magnéto-
sphériques des lobes et des lignes fermées passant côté jour ont des niveaux
d’activité magnétique bien moindre. La magnétogaine est vue comme une
région où les ondes sont plus intenses, bien qu’on observe une région de plus
faible activité loin de la magnétopause (vers (X = 8, R = 11)). Le cornet est
donc une zone d’activité magnétique UBF intermédiaire.
On remarque dans le cornet que l’activité croît avec l’altitude. Le cornet
se resserrant à basse altitude, la résolution spatiale de la projection n’est
pas faite pour caractériser cette région. En eﬀet les niveaux sont calculés sur
des durées de 2 minutes ; et plus le cornet est étroit plus la part des zones
avoisinantes (et moins actives comme vues ci-avant) vont compter dans le
niveau estimé.
Le renforcement de l’activité magnétique du côté des lobes incite à re-
garder la dépendance de l’activité des ondes à l’orientation du champ in-
terplanétaire. Cette forte activité vers les lobes près de la magnétopause se
retrouve principalement pour les IMF à grand By (en bas à gauche), comme
c’était le cas 6 janvier 2002. La projection dans le plan (XR) retenue ici n’est
pas adéquate pour analyser cet eﬀet en fonction de la position des sites de
reconnexion anti-parallèles.
La position du cornet semble s’abaisser quand on passe d’une orientation
de l’IMF nord (en haut à droite) à une orientation sud (en haut à gauche). Le
mouvement est souligné par le décalage des frontières avec les lobes et avec
les lignes fermées. Cela correspond à la dépendance de la position du cornet à
l’orientation du champ interplanétaire qui a été vue dans la première partie.
Dans un cas de champ nord (en haut à droite), la frontière extérieure de
la magnétosphère, abrite une région de plus faible activité magnétique qui
ne se retrouve pas dans le cas du champ sud. Cela pourrait correspondre à
la couche de moindre densité (Plasma Depletion Layer en anglais), région
propre aux IMF orienté au nord que l’on considère habituellement comme
une partie de la magnétogaine. Cela conﬁrme le lien observé entre densité
et activité électromagnétique. On note également une activité plus intense
entre les lobes et la magnétopause à haute-latitude dans le cas d’un champ
nord. Ceci peut être vu comme la signature des ondes électromagnétiques qui
accompagnent les injections provenant des sites de reconnexion.
Lorsque l’orientation est sud la puissance des ondes est du même ordre
dans l’ensemble du cornet. La région frontière avec les lignes fermées du
côté jour, zone de passage des faisceaux d’ion injectés dans ce cas, ne com-
portent pas d’activité magnétique particulièrement intense. La diminution
de l’activité avec l’altitude est moindre dans ce cas ce qui résulte peut être
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de la structure homogène des cornets en IMF sud qui comporte peu de ré-
gions avec des faisceaux d’ions dirigés vers la terre et donc d’ondes UBF.
Avec cette orientation, l’activité magnétique dans la magnétogaine connaît
de fortes disparités non analysées.
Le principal résultat par rapport aux études précédentes est une intensi-
fication de l’activité UBF dans la région frontière avec les lobes dans le cas
d’un IMF nord, et ce par rapport à un IMF sud. Cela confirme que des ondes
UBF se trouvent le long des lignes nouvellement reconnectées.
Ondes électriques UBF
La puissance des ondes électriques entre 1 et 10Hz en fonction de l’orien-
tation de l’IMF est réprésentée sur la ﬁgure 4.12. Elle est calculée à partir
des données EFW. La première remarque est que le cornet n’est pas aussi
bien dessiné sur la puissance totale (en bas à droite) que sur les données ma-
gnétiques examinées ci-avant. L’activité électrique est plus importante dans
le cornet que dans la magnétogaine et que sur les lignes fermées du côté
jour. C’est du côté des lobes que la puissance est la plus importante. La fron-
tière avec les lobes, et peut être avec la zone aurorale, est plus diﬀuse avec
un décroissement progressif de l’intensité des ondes. L’intensité de δE avec
l’altitude, ici décroissante, a un comportement inverse que celui de δB.
L’activité électrique est plus intense dans le cornet distant lorsque l’IMF
est orienté au nord (cadre en haut à droite) que sud (en haut à gauche). Dans
le cas d’un champ interplanétaire nord, l’activité électrique est particulière-
ment intense à la frontière côté lobe et pas dans le cornet proprement dit, tel
que cela a été noté lors de la traversée du 23 mars 2002. Une très forte acti-
vité est vue à basse altitude. Dans le cas d’une d’orientation sud de l’IMF,
un renforcement d’activité se produit à la frontière avec les lignes fermées
passant dans la région subsolaire, zone privilégiée des injections d’ions.
L’IMF horizontal (en bas à gauche) ressemble à la moyenne des deux
cadres du haut : les ondes vers les lobes comme celles à basse altitude sont
moins puissantes que dans le cas d’un imf nord. Et l’activité est un peu moins
forte côté jour que dans le cas d’un IMF sud.
La puissance des ondes électriques s’intensifie en fonction de l’IMF dans
les régions contenant les lignes de champ magnétique passant par les sites
de reconnexion anti-parallèle. Contrairement au cas des fluctuations magné-
tiques UBF, les fluctuations électriques UBF ne sont présentes qu’à la fron-
tière du cornet, notamment au voisinage des lobes. La caractérisation de ces
ondes, comme leur nature électromagnétique ou non, nécessitent des études
ultérieures en combinant les mesures de δE et δB et en utilisant la méthode
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Fig. 4.12 – Statistique sur la puissance des ondes électrique dans les cornets en
fonction de l’orientation de l’IMF. (données EFW)
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Les cornets polaires sont une région de la magnétosphère terrestre dans
laquelle se trouve du plasma provenant du vent solaire choqué. Cette pé-
nétration s’explique par la reconnexion des lignes de champ magnétique de
la magnétogaine et de la magnétosphère dirigées dans des sens opposés. Le
cornet est également connu pour être le siège d’une intense activité UBF. Un
des objectifs de la mission Cluster est l’étude des cornets polaires distants
peu explorés auparavant. Les quatre satellites qui la composent permettent
de séparer en partie les eﬀets spatiaux des eﬀets temporels grâce à l’instru-
mentation identique qui équipe chacun des vaisseaux (mesure des propriétés
des champs électriques et du plasma). Dans ce manuscrit, on a décrit de ma-
nière détaillée une traversée du cornet distant — le 23 mars 2002—, quelques
autres études de cas et les résultats provenant d’études statistiques. Cela a
été fait dans le but de mieux connaître l’activité UBF magnétique des cornets
et son interaction avec le plasma.
Avant de rappeler les diﬀérents résultats obtenus, je tiens à faire ressor-
tir notamment le point suivant. Les spectres de puissance magnétique UBF
suivent généralement une loi de puissance entre −2 et −4. Grâce à la mesure
simultanée dans cette région des cornets des ondes sur les quatre satellites
Cluster, séparés les uns des autres de 100 km, il a été possible pour la pre-
mière fois de déterminer les modes de propagation des ondes qui composent
ces spectres à partir de leur relation de dispersion. Le mode d’Alfvén est do-
minant sur l’ensemble du spectre 0.1-1.0Hz avec probablement un phénomène
de cascade turbulente. Il est présent dans le domaine des k⊥ρ compris entre
0.5 et 4. Plus généralement, les bouffées d’ondes contiennent des modes mé-
langés. Une méthode telle que le filtrage en k utilisée ici permet ce type de
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résultats.
Par ailleurs :
– Il apparaît tout d’abord que les ondes UBF sont électromagnétiques et
que l’activité est sporadique.
– Les faisceaux d’ions unidirectionnels dirigés vers la Terre, signatures
d’injections récentes, s’accompagnent dans chacun des cas d’une inten-
sification de l’activité UBF ; la puissance des ondes est d’autant plus
importante que le faisceau d’ions est énergétique. Cela conﬁrme des
observations faites à plus basse altitude et ce résultat se retrouve de
manière statistique en notant l’intensiﬁcation du côté jour (respective-
ment nuit) lorsque la position du site de reconnexion est situé du côté
jour (respectivement nuit) de la frontière du cornet. La localisation du
processus de reconnexion magnétique se fait à l’aide de l’orientation du
champ magnétique interplanétaire.
– Les périodes d’activité UBF sont le plus souvent détectes sur des lignes
de champ magnétique qui semblent ouvertes dans la magnétogaine. Ces
lignes sont caractérisées soient par un ﬂot de protons dirigé vers la terre
et/ou par des faisceaux d’électrons fortement alignés et anti-alignés avec
le champ magnétique continu.
– Au delà de la simultanéité entre les ondes et les injections, les ondes
et le plasma interagissent. Des traces de chauﬀage des ions ont ainsi
été vues lors d’une période de forte activité électromagnétique UBF.
Par ailleurs, une grande ﬂuctuation de la vitesse de ﬂot perpendiculaire
a pu être corrélée avec les données magnétiques et électriques sous la
forme d’une onde d’Alfvén à grande échelle.
– La simultanéité observée de ces deux phénomènes, injection de plasma
dans la magnétosphère et forte activité électromagnétique, suggère que
les ondes sont générées localement en proportion de l’intensité du fais-
ceau des ions. Les propriétés locales du plasma n’ont cependant pas
permis de mettre au jour un processus de génération locale. La diﬀé-
rence de vitesse de propagation entre les ondes et le plasma ne permet
pas de justiﬁer la simultanéité d’observation dans le cas d’une origine
distante ce qui devient un argument en faveur d’une génération locale.
La présence d’ondes monochromatiques proches de la gyrofréquence des
protons renforce l’hypothèse d’une génération locale des ondes.
– La possibilité qu’une partie des ﬂuctuations soit générée à distance
est tout à fait plausible comme le suggère l’existence de quelques pics
d’activité hors de toute signature visible d’injections.
– La puissance des ondes magnétiques UBF peut être aussi bien trans-
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verse, comme lors de la présence d’ondes à la gyrofréquence, qu’iso-
trope.
– Le voisinage des cornets polaires du côté des lobes est caractérisé par
une grande activité électrique UBF.
Perspectives :
Nature des ondes La présence d’ondes d’Alfvén était attendue dans les
cornets. Sont elles toujours autant dominantes ? Quels sont les autres modes
qui sont présents ? L’étude d’un plus grand nombre de cas doit permettre
d’apporter des réponses.
Les ondes cyclotrons sont une ﬁgure récurrente de l’activité UBF dans
les cornets. Elles sont d’ailleurs présentes dans de nombreuses régions. La
polarisation de ces ondes est parfois surprenante avec notamment l’existence
des ondes avec une polarisation droite assez marquée, contraire à celle at-
tendue. L’apport du ﬁltrage en k, en donnant une information sur la valeur
du nombre d’onde, devrait permettre de lever cette incertitude en estimant
l’eﬀet Doppler de manière plus correcte.
A plus long terme, la prise en compte de la composante électrique (Tjulin
et al., 2005) dans le ﬁltrage en k peut permettre d’expliciter la nature des
fortes ﬂuctuations électriques vues à la frontière entre les lobes et les cornets.
Celle ci est peut être simplement la signature des mêmes ondes que dans le
cornet mais elle peut également être la signature d’ondes électrostatiques ou
bien encore des deux.
Lieu de génération des ondes L’origine des ondes est vraisemblablement
pour partie locale et pour partie distante. L’étape suivante est d’estimer la
part relative de chacun de ces processus.
– Le ﬁltrage en k propose également une piste pour remonter à la localisa-
tion de la source des ondes. L’utilisation d’une décomposition en ondes
sphériques (Constantinescu et al., 2006) permet d’estimer l’amortisse-
ment en fonction de la distance et donc de d’avoir une idée l’éloignement
au lieu de la génération.
– La conduite de simulations numériques dans les conditions de plasma
rencontrées lors des injections doit permettre de savoir quels types
d’ondes en plus des ondes cyclotrons peuvent être générées localement
par les faisceaux d’ions. La recherche d’ondes d’Alfvén similaires à celles
trouvées dans cette étude est un point particulièrement intéressant.
– L’existence de conjonctions dans le cornet des orbites du satellite po-
laire de la mission Double Star et des satellites Cluster doit permettre
d’étudier les simultanéités entre les injections et les ondes sur une plus
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grande échelle. De même, ces événements permettent d’analyser la pro-
pagation des ondes basses fréquences.
Ouverture Cluster permet d’avoir un regard nouveau sur les cornets po-
laires distants. L’activité magnétique a déjà révélé quelque nouveautés inté-
ressantes : les bouﬀées d’ondes contiennent plusieurs types d’ondes, les ondes
d’Alfvén existent jusqu’à des grandes valeurs de k⊥ρ. Les missions futures
des études in situ de la magnétosphère sont composées de plusieurs satel-
lites : Thémis, MMS et Cross-scale. L’utilisation de données en provenance
de plusieurs satellites représente donc le futur de l’étude des ondes dans la







Tous les repères décrits ici sont orthonormaux. Pour une description de
plus de repère, on peut consulter Robert (2003) qui a d’ailleurs servi d’ins-









Fig. A.1 – Repère GSE.
Le repère GSE est géocentré. L’axe x est porté par la direction terre-soleil,
orienté (positivement) vers le soleil. L’axe y est lui aussi contenu dans le plan
de l’écliptique, orienté vers le soir. L’axe z, normal à l’écliptique, complète
le trièdre direct ; le pôle nord (respectivement sud) appartient au domaine










Fig. A.2 – Repère GSM.
GSM
Le repère GSM est géocentré. Comme pour le repère GSE, l’axe x est
porté par la direction terre-soleil, orienté (positivement) vers le soleil. L’axe
z est dans le plan déﬁni par la direction terre-soleil (axe x) et l’axe du dipôle
magnétique terrestre. L’orientation de z est telle que l’angle entre l’axe et
le dipôle orienté (positivement vers le nord magnétique) soit < 90◦ — en
langage courant z est dirigé dans le même sens que le dipôle magnétique. On
peut également déﬁnir y et z en partant de l’axe y, dirigé vers le soir tout
en étant normal au plan déﬁni par la direction terre-soleil et l’axe du dipôle
magnétique.
Le repère GSM a une rotation (par rapport à un repère inertiel) de 24h
autour de son axe x, en plus de la révolution annuelle liée à l’orbite terrestre.
MFA
Le repère MFA est un repère local à la mesure dépendant de la valeur
de l’orientation du champ magnétique continu B0. L’axe z est aligné avec
et dans le même sens que B0. L’axe x est déﬁni sachant que le plan (x, y)
contient la direction du soleil et que l’axe x orienté positivement dans la
direction de celui-ci. L’axe y complète le trièdre. L’orientation de ce repère
peut varier rapidement (avec l’orientation de B0) et plus lentement avec le
déplacement du satellite.
SR2
Le repère SR2 est également un repère local qui varie avec la position du







Fig. A.3 – Repère MFA.
positivement comme l’est déﬁni l’axe de rotation de la plateforme. L’axe x est
déﬁni sachant que le plan (x, y) contient la direction du soleil et que l’axe x
orienté positivement vers celui-ci. L’axe y complète le trièdre. Pour avoir une
représentation de ce repère, il suﬃt de reprendre la ﬁgure A.3 en remplaçant







Fig. A.4 – Repère SR.
Le repère SR (cf. ﬁgure A.4) est lié à la plateforme du satellite. Son axe
z coïncide avec l’axe z du repère SR2. Les axes x et y sont perpendiculaires
à l’axe de rotation du satellite et ont été ﬁxés arbitrairement. Pour changer
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de repère, il faut connaître l’orientation (absolue) de l’axe de rotation du
satellite, ainsi que sa phase (nulle quand (x, z) contient la direction du soleil).
Pratiquement, on utilise l’inﬂuence du soleil sur un instrument de mesure (par
exemple les ﬂuctuations électriques) pour déterminer la phase du satellite.
Repère de l’instrument STAFF
Il est déﬁni par la direction des trois antennes du magnétomètre à contre-
réactionde ﬂux.





Pour compléter les résultats présentés en 2.2.3, page 43, la ﬁgure B.1
présente le spectre obtenu dans un repère ﬁxe (ce qui correspond à la ﬁn de
d’opération de despin) à partir de la chaîne de traitement des roproc. Le
spectre a été calculé sur le même intervalle de temps que les spectres de la
ﬁgure 2.8, page 44. On y remarque immédiatement l’absence de pic vers 7Hz
comme dans le cas de la chaîne de traitement d’ISDAT. Cela conﬁrme l’idée
que les pics résultent d’un problème venant d’ISDAT.
Il est intéressant de noter que ce problème n’a pas l’air dépendant de la
période d’étude : les pics apparaissent pendant toute la durée de la traversée
du 23 mars 2002. La ﬁgure B.2 présente les formes d’onde et les spectres
spectres obtenus vers 10h25. A ce moment l’amplitude du signal (cadres du
haut) est plus importante que dans le cas précédent (amplitude de 6 nT contre
2 nT). L’eﬀet du passage dans un repère ﬁxe se fait ici moins sentir : le pic à
9Hz est 50 fois moins important qu’à 11h15 et celui vers 7Hz prend la forme
d’une petite bosse dans le spectre.
— 137 —
Annexes
CENTRE d’ETUDE des ENVIRONNEMENTS TERRESTRE ET PLANETAIRES CENTRE NATIONAL DE LA RECHERCHE SCIENTIFIQUE
CLUSTER / STAFF-SC / Tango  (#4) Julian Day 812: 23/March/2002    Starting time 11:15:50.578
_ROPLOT/cospectro/visuspectra.ps   - Roproc_Wave V 3.2 Production date : Tue Apr 25 16:16:34 2006
Log Power Spectral density, (nT)2/Hz
Data from step 4: Calibrated data in SR2 system [nT] without DC  (  0.00-  12.50 Hz)
N=  512   dt= 20.480 s   df= 0.0488 Hz   Nspe=  17   Duration=   5.80 mn   Fc=    0.10  F1=    0.00  F2=   12.50
 S_dec. S_rasc.  S_freq.
 -64.50 103.08 0.250220
Fig. B.1 – Spectres de données STAFF obtenus avec la chaîne de traitement
des roproc. Le graphe est obtenu sur la même période de temps que celui de la
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Fig. B.2 – Formes d’onde (en haut) et spectres (à droite) de données STAFF
obtenus avec la chaîne de traitement ISDAT avant (à gauche) et après (à droite)





Effets de la projection pour
l’étude statistique
La méthode de projection utilisée pour établir les ﬁgures 4.11 et 4.12
tient compte de l’orientation du champ magnétique interplanétaire ainsi que
de la pression du vent solaire. Cela permet d’estimer la distance du satellite
à la magnétopause. Cet eﬀet est détaillé sur la ﬁgure C.1 pour la puissance
RepèreSM Repère de l’étude
brusque
augmentation
de la pression du
vent solaire à
11h40
Fig. C.1 – Eﬀet du passage du repère SM (à gauche) dans le repère de projection
utilisé pour l’étude de statistique (à droite) pour le cas du 23 mars 2002. Figure
fournie par E. Budnik (CESR).
des ﬂuctuations magnétiques mesurées par STAFF lors de la traversée —
déjà bien étudiée — du 23 mars 2002. On voit, à gauche, la trajectoire du
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satellite entre 08h00 et 14h00 dans un repère géocentré contenant l’axe du
dipôle magnétique terrestre. La trajectoire est continue et on peut remarquer
la gradation de la puissance : la couleur passe du bleu dans les lobes au rouge
à 14h00, dans la magnétogaine. A droite, on voit la même orbite et les mêmes
puissances des ﬂuctuations magnétiques mais projetées en tenant compte des
conditions interplanétaires. La diﬀérence la plus notable est que la trajectoire
n’est plus continue : le satellite saute de l’intérieur du cornet vers l’extérieur
de la magnétopause (indiqué par deux ﬂèches). Cela se produit vers 11h40,
lorsque le satellite traverse eﬀectivement la magnétopause et que dans le
même temps, un choc interplanétaire (la densité passe de 4 à 12 cm−3) arrive
sur la magnétosphère, comme cela a été détaillé dans la section consacrée à
l’étude des conditions interplanétaires de cette traversée. Cet exemple montre
la justesse de la méthode de projection.
La puissance ULF magnétique de la traversée du 29 mars 2001 projetée
dans le plan utilisé pour l’étude statistique est présentée sur la gauche de la
ﬁgure C.2. A droite, diverses données Cluster sont tracées sur la même échelle
de temps que le cadre de gauche. On remarquera la pression du vent solaire
(2ème panneau en partant du haut) et le trait pointillé bleu qui indique le
passage de la magnétopause. La trajectoire est cette fois à peu près continue
avec juste un petit saut, vers la ﬁn, après le passage de la magnétopause
modélisée. Dans les données, la pression du vent solaire s’intensiﬁe de 2 à
4 nT après le passage de la magnétopause par le satellite. Ces deux exemples
illustrent la validité de la projection et de la modélisation de la position de
la magnétopause retenue.
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Fig. C.2 – A droite : cf. ﬁgure précédente, pour le 29 mars 2001. A gauche :
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